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La cosmologie observationnelle connaˆıt une pe´riode importante ou` les parame`tres de´crivant la
ge´ome´trie de l’Univers sont maintenant mesure´s avec une bonne pre´cision a` l’aide d’observations
du fond diffus cosmologique combine´ avec celle de supernovae. Les champs de recherche en
cosmologie observationnelle se concentrent de´sormais sur deux grandes voies, d’une part l’e´tude
de l’Univers primordial a` partir du temps de Planck jusqu’a` l’e´poque de recombinaison en passant
par l’e´poque d’inflation, et d’autre part l’e´tude de la formation des structures des principaux
constituants de l’Univers, et leur e´volution, des grandes e´chelles aux e´chelles d’une galaxie. La
formation des structures aux grandes e´chelles est maintenant relativement bien comprise, et
contrainte de fac¸on observationnelle et the´orique. A un de´calage spectral zrec ∼ 1100, alors que
l’Univers n’e´tait aˆge´ que de ∼ 500000 ans, une transition de phase le fit passer de l’e´tat de plasma
chaud a` un e´tat ou` rayonnement et matie`re sont de´couple´s, il entre alors dans l’aˆge sombre.
1.1 Formation des structures
Le principe cosmologique d’un Univers homoge`ne et isotrope est ve´rifie´ par les observations a`
tre`s grande e´chelle faites sur le fond diffus micro-onde qui montrent que les fluctuations relatives
de tempe´rature, relie´es aux fluctuations de densite´, sont de l’ordre de 10−5. Cependant, les
observations de structures telles que les e´toiles, les galaxies ou les amas de galaxies e´tablissent
clairement que l’Univers n’est pas ou plus homoge`ne, au moins a` des e´chelles infe´rieures a`
∼ 10 Mpc. La force fondamentale qui re´git la formation des structures est la gravitation. Il
existe principalement deux approches pour comprendre la formation des structures : dans la
premie`re, ou` l’on parle d’effondrement monolithique, les galaxies se forment toutes a` une e´poque
donne´e et e´voluent en fonction des conditions initiales ; l’influence de l’environnement n’a que
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peu d’impact. Dans la seconde approche, les galaxies les plus massives se forment a` partir de
galaxies plus petites, c’est le mode`le de formation dit hie´rarchique. Le processus de formation
hie´rarchique a commence´ a` un de´calage spectral e´leve´ z ≈ 30−10, lorsque les premiers objets se
sont refroidis et que les premie`res e´toiles se sont forme´es. C’est cette approche que nous allons
re´sumer ici, car elle est favorise´e par les observations et les simulations nume´riques.
1.1.1 Fluctuations de densite´s
La pre´sence d’un fond extragalactique micro-onde ( Cosmic Microwave Background - CMB),
reliquat d’une pe´riode ou` l’Univers aurait e´te´ plus dense et chaud, a d’abord e´te´ pre´dite par
George Gamow en 1948. Le CMB a e´te´ observe´ par hasard par Penzias & Wilson (1965) comme
un exce`s d’e´mission dans le re´cepteur radio qu’ils construisaient. Cet exce`s correspondait a` une
tempe´rature de 3.5±1.0 K, et a e´te´ associe´ tre`s rapidement au CMB par Dicke et al. (1965), dont
le groupe essayait de construire une expe´rience pour de´tecter le CMB. Depuis, de nombreuses
expe´riences ballons, comma la re´cente expe´rience Archeops, les satellites CoBE puis WMap ont
mis en e´vidence un rayonnement extragalactique micro-onde extreˆmement uniforme, attribue´ a`
la surface de dernie`re diffusion, lors du passage d’un univers domine´ par le rayonnement, ou` les
photons interagissent fortement avec la matie`re, a` un univers ou` le rayonnement et la matie`re
sont de´couple´s. La tempe´rature de ce rayonnement extragalactique a e´te´ mesure´e avec pre´cision
a` T = 2.725 ± 0.002 K par Mather et al. (1999).
Les sensibilite´s de CoBE et WMAP ont permis de de´tecter des fluctuations de tempe´rature
de l’ordre de ∆T/T ≈ 10−5. Ces fluctuations de tempe´rature peuvent eˆtre interpre´te´es comme
des fluctuations quantiques de densite´s pre´sentent lorsque l’Univers e´tait encore homoge`ne qu’au-
raient e´te´ amplifie´es a` des tailles macroscopiques, alors que l’Univers observable conservait sa
taille, c’est la the´orie de l’inflation : . Les perturbations de densite´ ρ ainsi ge´ne´re´es se de´fi-
nissent par leur contraste δ par rapport a` la densite´ moyenne de l’Univers ρb, δ = (ρ− ρb)/ρb,
et ont un spectre de puissance initial invariant d’e´chelle P (k) ∝ k, aussi nomme´ spectre de
Harrison-Zel’dovich.
1.1.2 Mode`le hie´rarchique
Dans le paradigme de la formation hie´rarchique, les fluctuations primordiales sont amplifie´es
par la gravitation. Les contrastes de densite´ s’amplifient jusqu’a` laisser leurs empreintes sur la
surface de dernie`re diffusion, visibles aujourd’hui comme les fluctuations du fond diffus micro-
onde. Un peu plus tard, les sur-densite´s peuvent croˆıtre de fac¸on non-line´aire et elles s’effondrent
en donnant naissance a` une structure de´tache´e du flot de Hubble, un halo.
Les halos de matie`re noire de petite taille fusionnent entre eux pour donner naissance a` des
halos de plus en plus massifs. La gaz baryonique, pre´sent dans ces halos, est chauffe´ par les
chocs durant son effondrement, il peut alors se refroidir par rayonnement et se concentrer vers le
centre du halo ou le potentiel gravitationnel est le plus important. Sous l’effet de la rotation du
halo le gaz se distribue en disque, il peut alors se condenser et des e´toiles se forment, e´voluent
et e´jectent des e´le´ments lourds et de l’e´nergie dans le milieu interstellaire et/ou intergalactique.
Au cours de leur e´volution, les disques fusionnent pour produire des galaxies sphe´ro¨ıdales, qui
peuvent devenir des galaxies spirales ou elliptiques.
La figure 1.1 pre´sente l’abondance comobile des halos en fonction du de´calage spectral et de
leur masse, a` partir du calcul analytique de la formation des structures base´ sur une cosmolo-
gie ΛCDM (voir Annexe A). Ainsi, les halos les plus massifs (Mh ∼ 1015 M⊙) ne se forment
ve´ritablement qu’a` partir des de´calages spectraux de z ∼ 1.5, tandis que le nombre de halos de
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Fig. 1.1 – Abondance comobile des ha-
los de matie`re noire de masse supe´rieure a`
une valeurMh dans un mode`le ΛCDM avec
Ωm = 0.3, Ωλ = 0.7, h = 0.7, et σ8 = 0.9.
La le´gende de chaque courbe repre´sente la
valeur de log(M/M⊙) correspondante.
Tire´ de Mo & White (2002).
masses interme´diaires, semblables a` celle de la Voie Lacte´e ( Mh ∼ 1012 M⊙), devient significatif
a` partir de z ∼ 10. Le nombre de halos de plus petites masses repre´sente´es par la figure 1.1
(Mh ∼ 107 − 108 M⊙), est quasiment constant entre 0 < z < 20 avec une le´ge`re de´croissance a`
partir de z ∼ 6 re´sultant de leur fusion pour former des halos plus massifs.
1.2 Re´ionisation
Du point de vue de la matie`re baryonique, la recombinaison laisse l’Univers dans un e´tat
neutre. Apre`s quelques centaines de millions d’anne´es, la densite´ des baryons, qui suivent les
halos de matie`re noire, est devenue telle que les premie`res e´toiles peuvent se former. Bien qu’une
pole´mique existe encore sur la nature des sources qui ont permis de faire passer l’Univers de
son e´tat neutre a` un e´tat quasi comple`tement ionise´ qu’on observe aujourd’hui, je re´sume ici
les premie`re sources possible de rayonnement ionisant pouvant y contribuer, ainsi que quelques
contraintes observationnelles sur l’e´poque de re´ionisation.
1.2.1 Premie`res sources
Les simulations nume´riques de formation de structures base´e sur une cosmologie ΛCDM pre´-
disent que les premie`res e´toiles ont du se former dans des halos de masse ∼ 106 M⊙. Ces halos
ont probablement commence´ a` se former a` des de´calages spectraux de z ∼ 20− 30 (Barkana &
Loeb 2001). Ces premie`res e´toiles, dites de population III, e´taient probablement tre`s massives
(M∗ > 100 M⊙) comme le montrent des simulations nume´riques de l’effondrement et de la frag-
mentation de nuages primordiaux (Abel et al. 2002). Les premiers quasars se sont probablement
forme´s moins d’un milliard d’anne´es apre`s le big-bang, a` des de´calage spectraux z ≥ 10, dans
des halos plus massifs, de l’ordre de ≥ 109 M⊙ (Haiman & Loeb 2001). La formation des trous
noirs super-massifs, moteur des quasars, est encore mal comprise, tout comme celle des e´toiles.
En effet, en l’absence d’une masse centrale pre´existante, l’accre´tion directe d’un nuage de gaz en
un trou noir super-massif est rendue difficile par la re´troaction ne´gative des supernovae. Diffe´-
rents sce´narios tentent d’expliquer la formation des trous noirs super-massifs. Certaines e´tudes
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s’inte´ressent a` des halos de 108 M⊙, vers des de´calages spectraux de z ∼ 10, ou` la formation
stellaire n’a pas pu enrichir le milieu interstellaire a` des me´tallicite´ Zcrit ≥ 10−3.5 Z⊙, mais ou`
le rayonnement UV extragalactique ne permet pas l’existence de H2 (Bromm & Loeb 2003).
Le gaz ne peut pas se fragmenter ni former plusieurs e´toiles. Il se condense en une structure
hypermassive (5 × 106 M⊙) au centre du halo, puis s’effondre ine´vitablement en un trou noir
super-massif d’une masse repre´sentant ∼ 90% de la masse initiale de l’e´toile. Un autre sce´nario
explore la formation des trous noirs super-massifs par coalescence de plusieurs trous noirs mas-
sifs, reliquats des e´toiles de populations III, qui tombent dans le puits de potentiel du halo par
friction dynamique (Volonteri et al. 2003). Ces mode`les permettent d’expliquer la fonction de
luminosite´ des quasars entre 1 < z < 5 avec l’hypothe`se que les trous noirs super-massifs se sont
forme´s a` partir de trous noirs primordiaux des e´toiles de populations III a` z ∼ 20.
1.2.2 Contraintes observationnelles
Il existe principalement deux contraintes observationnelles sur la re´ionisation. La premie`re se
base sur l’observation du fonds diffus cosmologique. En effet, les grandes e´chelles angulaires de la
corre´lation tempe´rature-polarisation du CMB sont sensibles a` l’e´paisseur optique de Thomson τ ,
qui mesure la quantite´ d’e´lectrons libres de l’Univers. Les re´cents re´sultats du satellite WMAP
ont permis de de´terminer une e´paisseur optique de τ = 0.17 ± 0.04 (Kogut et al. 2003). En
utilisant un mode`le de re´ionisation instantane´e, il est possible d’en de´duire son de´calage spectral
zr = 17 ± 3, ou` dans le cas d’un sce´nario de re´ionisation en deux e´tapes zr = 20+10−9 . Ces
sce´narios de re´ionisation sont relativement simplistes mais pre´sentent une limite de l’e´poque ou`
a commence´ la re´ionisation.
La deuxie`me contrainte observationnelle provient de l’effet Gunn Peterson des quasars du
releve´ SDSS (Gunn & Peterson 1965) : le spectre des quasars est absorbe´ par l’hydroge`ne
atomique neutre pre´sent dans le milieu intergalactique, ce qui permet d’en de´duire sa densite´.
Cet effet a e´te´ clairement identifie´ pour la premie`re fois sur les quasars du releve´ SDSS a`
z ∼ 6 (Fan et al. 2003) (voir spectres, part. I, chap. 6). Ainsi, meˆme si le sce´nario complet de
la re´ionisation n’est pas encore totalement compris, on peut placer une limite sur la fin de la
re´ionisation : l’Univers e´tait comple`tement ionise´ a` un de´calage spectral de 6.
1.3 Formation stellaire
Sorti de l’aˆge sombre, comple`tement ionise´, l’Univers continue son e´volution. Les halos de
matie`re noire fusionnent en suivant les potentiels de gravite´ et en formant des halos de plus en
plus massifs, ou` les baryons, le gaz et les e´toiles, s’organisent en galaxies. Il existe essentiellement
deux possibilite´s pour e´tudier la formation stellaire et son e´volution pendant ces aˆges cosmiques.
La premie`re consiste a` effectuer des releve´s profonds sur le ciel sur des champs soit disant vides, et
a` de´terminer les proprie´te´s des galaxies de´tecte´es (distance, nombre, luminosite´, morphologie...).
Une approche comple´mentaire s’inte´resse a` la formation stellaire autour d’objets relativement
bien connus, tel que des quasars, ce qui permet un sondage temporel plus lointain et plus pre´cis.
1.3.1 Histoire globale
Releve´s profonds
Les releve´s profonds effectue´s dans l’UV (Lilly et al. 1996) combine´s avec les releve´s profonds
du Hubble Space Telescope (HDF) ont permis a` Madau et al. (1996) d’estimer l’histoire de la
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Fig. 1.2 – Diffe´rentes estimations du taux
de formation stellaire en fonction du de´ca-
lage spectral, avec notamment les estima-
tions de Lilly et al. (1996) (e´toiles pleines),
corrige´es de l’extinction (e´toiles vides). Les
courbes repre´sentent les meilleurs ajuste-
ments effectue´s a` partir des releve´s infra-
rouges lointains ou submillime´triques.
Tire´ de Blain et al. (2002)
formation stellaire globale de l’Univers de z = 0 a` z = 4. Le taux de formation d’e´toiles de´croˆıt
d’un facteur 10 entre z ∼ 1 et aujourd’hui, et semble eˆtre passe´ par un maximum a` z = 1− 1.5.
Ces re´sultats sont compatibles un sce´nario dans lequel la formation d’e´toiles, active´e par les
interactions ou les collisions de galaxies, consume le contenu en gaz des galaxies en fonction du
temps. Un tel sce´nario est attendu dans les mode`les de formation hie´rarchique des structures.
Cette vision, apparemment cohe´rente, de la formation et de l’e´volution des galaxies est entie`-
rement base´e sur des observations dans le domaine visible ou proche infrarouge qui tracent, pour
les galaxies lointaines, leur e´mission UV ou visible. Or ces domaines pre´sentent deux de´savan-
tages majeurs : d’une part l’e´mission des galaxies peut eˆtre fortement contamine´e par l’extinction
en raison de la pre´sence de poussie`res et peut, par exemple, faire varier l’estimation du taux de
formation stellaire jusqu’a` un facteur 10 a` z = 3 (Pettini et al. 1997) ; d’autre part, une frac-
tion significative de la formation stellaire peut eˆtre totalement invisible si elle se situe dans des
galaxies tre`s e´teintes. En effectuant un releve´ infrarouge avec ISO du HDF, Rowan-Robinson
et al. (1997) ont ainsi pu estimer des taux de formation stellaire plus e´leve´s qu’en optique/UV.
Le domaine de longueur d’onde IR/submm parait donc mieux adapte´ que le domaine optique a`
l’observation des galaxies a` sursaut de formation stellaire a` grand de´calage spectral.
Le de´veloppement des matrices de bolome`tres, Submillimeter Common User Array
(SCUBA) au JCMT ouMax-Planck Millimeter Bolometer Array (MAMBO) au 30-m
de l’IRAM, ont permis d’effectuer les premiers releve´s profonds dans le domaine (sub)millime´trique
et ont mis en e´vidence une population de galaxies tre`s lumineuses a` grand de´calage spectral
(Smail et al. 1997; Hughes et al. 1998; Bertoldi et al. 2000; Greve et al. 2004b). Ces e´tudes ont
permis a` la de´tection de plus de 200 galaxies, qui se situent tre`s probablement a` des de´calages
spectraux de l’ordre de 2-3 (Smail et al. 2000, 2002). Ces sources sont probablement l’analogue a`
grand de´calage spectral des galaxies infrarouge ultra lumineuses de´tecte´es par IRAS (voir plus
loin). Les releve´s profonds submillime´trique et millime´trique sont une composante importante
dans la recherche d’une vue globale de la formation stellaire et de l’e´volution des galaxies. En
effet, la contribution e´nerge´tique des galaxies submillime´triques a` la formation stellaire globale
de l’Univers est tre`s importante.
La figure 1.2, couramment de´nomme´ ”diagramme de Madau”, pre´sente un re´sume´ de diffe´-
rentes estimations du taux de formation stellaire et de son e´volution en fonction du de´calage
spectral. On peut remarquer que les estimations provenant de releve´s optiques ou UV sous-
estiment le taux de formation stellaire par rapport aux releve´s (sub)millime´triques. Hopkins
et al. (2001) montrent ainsi qu’en corrigeant les donne´es UV et Hα de l’extinction due aux
poussie`res, il est possible de concilier les estimations faites a` partir de UV/Hα et celles pro-
venant de l’infrarouge lointain ou de la radio. Globalement, le taux de formation stellaire croˆıt
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jusqu’a` un de´calage spectral de 2 et semble ensuite eˆtre constant ou en le´ge`re diminution (Gispert
et al. 2000; Hopkins et al. 2001).
Galaxies submillime´triques
Les re´solutions limite´es des observations submillime´trique et millime´trique faites avec des
antennes uniques (JCMT,30-m), typiquement de l’ordre de 8 a` 10′′, rendent les comparaisons
directes entre les releve´s submillime´trique et millime´trique et ceux effectue´s en optique ou en
infrarouge proche tre`s difficile. La figure 1.3 pre´sente le cas du releve´ profond SCUBA effectue´ a`
850µm par Smail et al. (1997) en direction de l’amas de galaxies Abel1835. La taille des lobes
des antennes submillime´trique ne permet d’associer facilement les sources submillime´triques a`
leur contrepartie optique : pour certaines sources, il n’y a pas de contrepartie e´vidente pour
d’autre plusieurs candidats sont possible. De plus, certaines sources submillime´triques semblent
eˆtre des galaxies tre`s obscurcies, tre`s faibles en optique ce qui rends d’autant plus de´licate
leur identification. Cet e´tat de fait a rendu le suivi des galaxies submillime´trique difficile, en
particulier la de´termination de leur de´calage spectral.
Cette situation a re´cemment change´ graˆce aux travaux de Chapman et al. (2003). En se
basant sur la corre´lation entre l’e´mission infrarouge lointain et radio des galaxies locales a` flam-
be´es stellaires (voir part. I chap. 1), Chapman et al. (2003) ont pu de´terminer les contreparties
optiques de ces sources, obtenir leur spectres optiques, et de´terminer les de´calages spectraux
d’un grand nombre de galaxies submillime´triques (une centaine a` ce jour). Ces sources se situent
a` des de´calages spectraux compris entre 1.9 et 2.8 avec une me´diane a` z = 2.4, coincidant avec la
distribution en de´calage spectral des quasars. La de´termination du de´calage spectral des galaxies
submillime´triques est un facteur de´terminant dans la compre´hension de leur nature et de leur
e´volution. En se basant sur ces estimations, Neri et al. (2003) et Greve et al. (in prep) ont pre´-
sente´ les premiers re´sultats d’un large releve´ en cours a` l’interfe´rome`tre du Plateau de Bure de
l’e´mission CO dans cet e´chantillon de galaxies submillime´triques. Ces auteurs ont ainsi pu mettre
en e´vidence la pre´sence de re´servoirs de gaz mole´culaire tre`s importants (MH2 ∼ 1010−1011 M⊙)
confirmant l’activite´ intense de formation stellaire dans ces sources. Cette approche, bien que
biaise´e vers les sources suivant la corre´lation infrarouge radio, a e´galement permis de de´termi-
ner le de´calage spectral syste´mique d’une douzaine de sources submillime´triques, et d’estimer la
masse dynamique de ces syste`mes.
1.3.2 Formation stellaire locale
Galaxies infrarouge ultra lumineuses
Des observations de´taille´es, spectrales et re´solues spatialement, n’existent seulement que pour
les galaxies locales, et il est souvent ne´cessaire de les utiliser comme guide pour interpre´ter les
observations de galaxies plus distantes. Les galaxies infrarouge ultra lumineuses (ULIRGs) sont
une classe importante de galaxies, similaires en luminosite´s aux galaxies (sub)millime´triques.
De´couvertes par le releve´ complet du ciel du satellite IRAS (voir l’article de revue, Sanders &
Mirabel 1996), les ULIRGs sont de´finies comme des galaxies ayant une luminosite´ bolome´trique,
domine´e par le domaine infrarouge lointain, plus grande que 1012 L⊙. Elles se situent parmi les
galaxies les plus brillantes, mais n’en repre´sentent que 0.1% en nombre. La sensibilite´ du satel-
lite IRAS n’a permis de de´tecter, dans un premier temps, que des sources locales avec z < 0.3.
Pre`s 99% de l’e´nergie produite par ces galaxies dans le domaine submillime´trique et infrarouge
lointain provient de l’e´mission thermique des poussie`res, le reste provenant de raies d’e´mission
de structure fine ([Cii],[Ci]) et des raies rotationnelles mole´culaires, principalement celles de la
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Fig. 1.3 – Comparaison de l’e´mission sub-
millime´trique (contour) et de l’e´mission op-
tique dans l’amas de galaxies Abell 1835.
Les observations submillime´trique ont e´te´
effectue´e avec SCUBA a` 850µm au JCMT,
avec une re´solution de 14′′, limitant ainsi les
possibilite´s d’identification de leur contre-
partie optique.
mole´cule de monoxyde de carbone. La source de chauffage de ces poussie`res reste encore inde´ter-
mine´e, puisqu’elle pourrait eˆtre duˆ au rayonnement UV provenant du disque d’accre´tion autour
de l’AGN ou des e´toiles jeunes de la galaxie hoˆte. Dans quelques cas, comme celui de NGC
4038/4039 (les ”Antennes”), les pics de formation stellaire, responsable de la majorite´ de l’e´ner-
gie e´mise par ce syste`me, ne co¨ıncident pas avec les noyaux actifs identifie´s en optique (Mirabel
et al. 1998). C’est un premier indice sur la nature du chauffage des poussie`res dans de tels sys-
te`mes. Dans les ULIRGs plus lumineux et relativement proches pour eˆtre re´solus, l’e´mission de
la poussie`res provient de re´gions plus petites, de tailles typiquement infe´rieures au kiloparcsec.
Les mode`les de transfert radiatifs permettent de distinguer les deux types de chauffages de la
poussie`re, ou` la source de chauffage serait un noyau actif produisant un rayonnement UV dur,
ou une source de chauffage plus diffuse et moins dure duˆ a` des re´gions de formation stellaire. Ce-
pendant ces mode`les de´pendent beaucoup de la ge´ome´trie de la source qui est souvent inconnue
a` grand de´calage spectral. Il est e´galement possible d’e´tudier la source d’e´nergie du chauffage des
poussie`re en effectuant de la spectroscopie infrarouge proche et moyen. En effet, les observations
effectue´es avec le satellite ISO ont permit de montrer que la majorite´ de l’e´nergie des ULIRGs
proches provenait de l’activite´ de formation stellaire plutoˆt que du noyau actif (Genzel et al.
1998; Rigopoulou et al. 1999). En effet, le rayonnement UV dur provenant de l’AGN provoque-
rait la destruction des mole´cules polycyclique aromatique (voir part. I chap. 1), en faisant un
discriminant entre une e´nergie produite par l’AGN ou l’activite´ de formation stellaire.
Parmi les galaxies infrarouge ultra lumineuses, la galaxieM82, distante de seulement 3.9 Mpc,
est conside´re´e comme l’arche´type des galaxies a` formation d’e´toiles et a e´te´ abondamment e´tu-
die´e. Les images optiques de M82 pre´sentent des zones de forte absorption, notamment pre`s du
centre, explique´es par la pre´sence de grandes quantite´s de poussie`res. Les observations faites avec
ISO montrent que cette poussie`re e´met dans l’infrarouge lointain a` une tempe´rature moyenne
de 48 K (Colbert et al. 1999). Des mode`les a` flambe´es stellaires ont permis d’expliquer cette
e´mission comme provenant de la re´-e´mission par les poussie`res, du rayonnement UV absorbe´
e´mis par les e´toiles jeunes (Solinger et al. 1977; Rieke et al. 1980). Ces mode`les de flambe´es
stellaires pre´disent la pre´sence de restes de supernova dans les re´gions de formation d’e´toiles,
qui furent de´tecte´s dans le disque de M82 en radio.
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Fusion et formation stellaire
Les interactions et les fusions de galaxies sont d’une tre`s grande importance dans la compre´-
hension de l’histoire des galaxies, de la formation des structures et de la formation stellaire. Cela
est devenu e´vident avec l’analyse des images du champs profond du te´lescope Hubble, avec par
exemple l’e´tude de´marre´e par Brinchmann et al. (1998) qui pre´sente une e´tude morphologique
des galaxies pre´sentes dans ces donne´es et qui combine´e avec des estimations de leur de´calages
spectraux permet de montrer que la fraction de galaxies en interaction augmente avec le de´calage
spectral (Le Fe`vre et al. 2000). Des observations de galaxies locales en interaction, telle que le
triple´ de M81, permettent de mettre en e´vidence de manie`re directe que l’activite´ formation
stellaire est relie´ aux interactions entre galaxies (Walter et al. 2002). De meˆme, l’e´tude mor-
phologique des galaxies infrarouges ultra lumineuses permet e´galement de relier leur luminosite´
infrarouge, traceur de l’activite´ de formation stellaire, a` leur degre´ d’interaction : les galaxies
les plus lumineuses e´tant celles qui pre´sentent le degre´ d’interaction le plus e´leve´ (Sanders et
al. in prep.). Des simulations nume´riques montrent e´galement que les interactions importantes
entre galaxies permettent un sursaut d’activite´ de formation stellaire (Mihos & Hernquist 1996;
Kazantzidis et al. 2004).
Trou noir central et formation stellaire
Une tre`s grande majorite´ des galaxies proches pre´sentent en leur centre un trou noir massif
(Kormendy & Richstone 1995; Richstone et al. 1999). Ce re´sultat fondamental est base´ sur des
e´tudes cine´matiques et photome´triques de noyaux de galaxies de type pre´coce et me`ne a` des
de´terminations de masses de trou noir, similaires par les deux approches, de Mbh = 10
6−9 M⊙
(van der Marel 1999). La masse du trou noir central est proportionnelle a` la luminosite´ du bulbe
de la galaxie hoˆte, avec un e´cart type de ∼ 0.5 dex en Mbh (Magorrian et al. 1998). De plus,
Gebhardt et al. (2000) et Ferrarese & Merritt (2000) ont montre´ que la dispersion des vitesses
des e´toiles dans le bulbe galactique a` un rayon exte´rieur a` l’influence gravitationnelle du trou
noir, σ∗, corre`le fortement avec la masse du trou noir massif
Mbh = (1.2 ± 0.2) × 108 M⊙
( σ∗
200 kms−1
)(3.75±.03)
comme le pre´sente la figure 1.4. Les interpre´tations the´oriques de cette corre´lation sont tre`s
nombreuses et font intervenir une formation du trou noir avant, pendant ou apre`s la formation
du bulbe (Silk & Rees 1998; Adams et al. 2001; Burkert & Silk 2001,...). Il est donc inte´ressant
d’e´tudier cette relation dans des objets a` grand de´calage spectral pour de´partager ces mode`les.
Toutefois ces observations sont rendues de´licates par le manque de re´solution spatiale des ob-
servations spectrales possibles a` de tels de´calages spectraux. Re´cemment, Shields et al. (2003)
ont e´tendu cette e´tude aux quasars jusqu’a` des de´calages spectraux de z ∼ 2 − 3, en utilisant
la raie de Oiii pour mesurer σ∗. Ces travaux montrent que la relation Mbh − σ est e´galement
ve´rifie´e par les quasars jusqu’a` z = 3.3, ce qui tend a` montrer que la formation des trous noirs
supermassifs centraux et des bulbes s’effectuent simultane´ment. Cette relation implique e´gale-
ment un lien tre`s fort entre la formation du trou noir central et les proprie´te´s des e´toiles du
bulbe, voire une relation causale entre la formation et l’e´volution du trou noir central et celle du
bulbe. Re´cemment, Alexander et al. (2004) ont e´galement montre´ qu’une fraction importante
des galaxies submillime´triques pre´sentait un noyau actif qui ne contribuait cependant pas signifi-
cativement a` leur luminosite´ bolome´trique. Comprendre la relation qui lie la formation d’un trou
noir central et la formation des e´toiles dans le bulbe de sa galaxie hoˆte est donc une question
fondamentale pour l’e´tude de la formation et l’e´volution des galaxies. Les quasars repre´sentent
10 Chapitre 1. Histoire de la formation stellaire
Fig. 1.4 – Relation entre la masse du trou noir et la luminosite´ du bulbe (gauche) et la disper-
sion des vitesses des e´toiles du bulbe (droite). Les diffe´rentes couleurs correspondent a` diffe´rentes
techniques de mesures. Les droites pre´sentent le meilleur ajustement aux donne´es et son incer-
titude a` 1σ. Tire´ de Gebhardt et al. (2000)
des cas extreˆmes avec des masses de trou noir Mbh > 10
9 M⊙ et permettent de sonder le lien
entre le trou noir central et les proprie´te´s de leur galaxie hoˆte, et ce jusqu’a` des e´poques tre`s
recule´es.
Chapitre 2
Quasars
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Les Noyaux Actifs des Galaxies (NAG ou AGN) font partie des objets astrophysiques les
plus spectaculaires. Ils se distinguent des coeurs de galaxies ordinaires par leurs luminosite´s qui
sont jusqu’a` 4 ordres de grandeurs supe´rieures. Cette e´nergie qui provient de re´gions tre`s petites
a un spectre d’e´mission plat, Sν ∝ ν−α ou` α ∼ 1, et ne peut donc pas eˆtre explique´ par une
e´mission de type stellaire. Il existe un grand nombre de classes de noyaux actifs qui de´pendent
de leurs proprie´te´s spectrales ou leurs morphologie. Une classification a e´te´ effectue´e en suivant
diffe´rents crite`res arbitraires qui ne re´ve`lent pas des diffe´rences intrinse`ques des proprie´te´s des
sources, le terme AGN de´signant aussi bien la galaxie toute entie`re que son noyau. Ainsi, les
AGN e´mettant fortement dans le domaine radio sont appele´s radio galaxies (RG), et les galaxies
Seyfert, e´tudies de`s 1943 par Carl Seyfert, sont des galaxies ou` on distingue clairement la galaxie
hoˆte du noyau actif.
La classe la plus lumineuse des AGN est de´nomme´e quasars ou QSO, acronyme de quasi
stellar objects. Bien qu’en moyenne les quasars sont 2 ordres de grandeurs plus lumineux, leurs
spectres sont remarquablement similaires a` ceux des galaxies Seyfert. On distingue deux sous-
classes de quasars, ceux e´mettant faiblement en radio, les Radio Quiet QSOs (RQQSOs) et ceux
e´mettant fortement en radio, les Radio Loud QSOs (RLQSOs). Les diffe´rentes classes d’AGN
sont en fait repre´sentatives d’un seul type d’objet comme le sugge`re le mode`le unifie´ qui tente
d’expliquer ces diffe´rentes classes par un effet d’inclinaison.
2.1 Mode`le unifie´
De nombreux mode`les ont e´te´ propose´s pour unifier l’ensemble des proprie´te´s d’e´mission des
AGN. Bien qu’encore en de´veloppement, un consensus ge´ne´ral a e´te´ e´tabli, faisant intervenir
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une source d’e´nergie tre`s efficace a` l’aide d’un disque d’accre´tion sur un trou noir massif et un
tore de poussie`re pouvant expliquer, par son orientation, les diffe´rentes proprie´te´s d’e´missions
des AGN.
2.1.1 Trou noir massif
La description des noyaux actifs doit avant tout expliquer le processus physique a` l’origine
des tre`s grandes e´nergies observe´e. Le mode`le d’AGN le plus re´pandu, dit standard, propose
comme explication un moteur central constitue´ d’un trou noir massif accre`tant de la matie`re
chauffe´e a` haute tempe´rature dans un disque d’accre´tion dissipatif. La masse du trou noir central
et la luminosite´ e´mise sont lie´es, en effet, dans le cas d’une accre´tion a` syme´trie sphe´rique, la
force gravitationnelle qui s’exerce sur le gaz qui tombe sur le trou noir doit eˆtre supe´rieure ou
e´gale a` la force radiative pour qu’il y ait accre´tion. Le flux d’e´nergie a` une distance r d’une
source de luminosite´ L est donne´e par F = L/4πr2. A` cette distance, la pression de radiation
est alors de Prad = E/c = L/4πr
2c, re´sultant en une force exerce´e sur un e´lectron
Frad = σT
L
4πr2c
r,
ou` σT est la section efficace d’interaction entre un photon et un e´lectron, dite de Thomson. On
ne´glige ici la force exerce´e sur les protons. La force gravitationnelle qui s’exerce sur ce gaz peut
s’e´crire
Fgrav = −GMmp
r2
r,
ou` M est la masse du trou noir et mp est la masse d’un proton. On ne´glige ici la masse de
l’e´lectron lie´ electromagne´tiquement au proton. Ainsi, pour qu’il y ait accre´tion |Frad| ≤ |Fgrav|.
On de´finit alors une luminosite´ limite, dite d’Eddington,
LEdd =
4πGcmp
σT
M.
Il est donc possible d’estimer la masse du trou noir a` partir de sa luminosite´. Ainsi, un quasar de
luminosite´ LQSO ≈ 1046 erg s−1 aura une masse estime´e a` ME ∼ 108 M⊙. Le processus fonda-
mental du noyau actif est la conversion de la masse en e´nergie, on peut donc de´finir l’efficacite´,
η, a` laquelle cette conversion est effectue´e par E = ηMc2. La luminosite´ du noyau est de´finie
comme son taux d’e´nergie, L = dE/dt, et permet de de´finir le taux d’accre´tion d’Eddington,
M˙edd, ne´cessaire pour soutenir la luminosite´ d’Eddington comme Ledd = ηM˙eddc
2.
2.1.2 Tore de poussie`re
Diffe´rents mode`les d’unification de l’e´mission des AGN font appel a` la pre´sence d’un tore
de poussie`re qui permettrait d’expliquer les diffe´rentes classes d’AGN par des effets d’orienta-
tion. Ainsi, le mode`le propose´ par Wills (1999) permet d’unifier les diffe´rentes classes d’AGN,
en distinguant les sources pre´sentant une e´mission radio importante (RLQ) et les autres (RQQ,
Seyfert). La figure 2.1 pre´sente ce mode`le avec l’e´mission des RLQ en bas et a` droite, les RQQ
et galaxies Seyfert e´tant en haut et a` gauche. L’e´mission des RLQ peut eˆtre domine´e par le
coeur (CD) ou par les lobes (LD). L’e´mission des RQQ ou des Seyfert peuvent e´galement pre´-
senter des raies d’e´missions larges, ou e´troites, suivant l’orientation de la source qui re´ve´lerait
respectivement la/les Broad Line Region ou Narrow Line Region, dans le premier cas on parle
alors de Broad Absoption Line Quasar (BALQSO). On de´finit e´galement ainsi deux types de
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RQQ/Seyfert, les types i et ii dont la principale diffe´rence est que, dans le cas des types ii, la
source centrale n’est pas directement ”visible”, absorbe´ par le tore de poussie`re sur la ligne de
vise´e.
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Fig. 2.1 – Mode`le d’unification
propose´ par Wills (1999). Les dif-
fe´rentes classes d’AGN de´pendent
de l’inclinaison par rapport a` la
ligne de vise´e du tore de pous-
sie`re entourant le meˆme moteur
central.
2.1.3 E´mission radio
La distinction entre quasars radio fort (radio-loud) et radio faible (radio-quiet) se situe autour
de la luminosite´ monochromatique a` 5 GHz de L5GHz = 10
26 W Hz−1 (Miller et al. 1990). Ainsi,
a` un de´calage spectral de z = 4, ceci correspond a` une densite´ de flux de S1.4GHz = 1 mJy en
adoptant un indice spectral de −0.8. Une autre distinction possible a e´te´ propose´e par Stocke
et al. (1992) qui conside`rent les proprie´te´s radio des quasars normalise´es aux luminosite´s optiques.
En de´finissant le parame`tre R comme le rapport de la luminosite´ monochromatique a` 5 GHz a`
la luminosite´ dans le bleue. Pour des quasars optiquement lumineux, si R > 10, les sources sont
radio fort, alors qu’elles sont radio faible lorsque R < 1.
2.2 Catalogues de quasars
La premie`re de´tection d’une galaxie active a e´te´ effectue´ en 1908 par E.A. Fath dans la ne´bu-
leuse NGC 1068 dont le spectre pre´sentait des raies d’e´missions tre`s larges (> 1000 km/s). En
1943, Carl Seyfert mis en e´vidence une nouvelle classe de galaxies pre´sentant ces caracte´ristiques.
Les premie`res observations de quasars ont de´bute´ dans les anne´es 1960 par l’e´tude des sources
radio les plus brillantes du troisie`me releve´ de Cambridge, dont les sources 3C 273 et 3C 48
ont joue´ un roˆle important. En effet, de part son spectre d’e´mission inusuel, pre´sentant de large
raie d’e´mission, 3C 48 e´tait classe´ comme une e´toile radio. En mesurant pre´cise´ment la position
de 3C 273 par occultation avec la lune (Hazard 1962), la contrepartie optique de cette source a
e´te´ identifie´e. Son spectre pre´sentait quatre raies d’e´mission, [Oiii], Hα, Hβ et Hγ, mais toutes
quatre a` des longueurs d’onde de´cale´es de 16% (Schmidt 1963). De nouvelles observations de
3C 48 ont e´galement montre´ des raies d’e´mission, dont le de´calage a rapidement e´te´ interpre´te´
comme un effet de distance, plac¸ant 3C 48 comme la source la plus distante en 1963 a` z = 0.46.
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De nombreux catalogues de quasars ont e´te´ e´labore´ depuis cette dates, je vais me limiter ici a`
une bre`ve description de trois releve´s/catalogues, que j’ai utilise´ au cours de ma the`se.
2.2.1 Palomar Observatory Sky Surveys
De nombreux catalogues de quasars ont e´te´ e´tablis, notamment en radio. Cependant, il
a rapidement e´te´ re´alise´ que le domaine radio n’e´tait pas la seule possibilite´ d’identification
des quasars. En effet, il est possible de se baser sur le fait que les quasars ont une couleur
bleue atypique dans le syste`me de magnitudes de Johnson, avec notamment une couleur U-B
tre`s faible. Ainsi, un releve´ dans les bandes U et B, dont les temps d’inte´gration de chaque
bande est effectue´ de telle fac¸on que les e´toiles de type A aient la meˆme intensite´, permettant
une comparaison des deux images en superposition rapide de de´terminer les objets ayant un
exce`s dans la bande B. Les premiers releve´s de quasars multi-bandes en optique a mene´ a` la
de´couverte insoupc¸onne´e d’un grand nombre de quasars radio faible, avec notamment, le Palomar
Observatory Sky Survey, termine´ en 1954, sur une portion du ciel de 6◦×6◦. Le second releve´ du
Palomar (Poss ii) couvre l’ensemble du ciel de l’he´misphe`re nord dans 3 bandes photome´triques.
Les plaques photome´triques ont e´te´ ensuite nume´rise´es donnant naissance au Digital Palomar
Observatory Sky Survey (DPOSS) (Djorgovski et al. 1998a). En se basant sur une se´lection
de couleurs, Djorgovski et al. (1998b) ont pu e´tablir un catalogue de 40 candidats quasars a` z > 4
qui ont e´te´ ensuite utilise´ pour effectue´ des suivis a` d’autres longueurs d’onde (voir par exemple
part. I).
2.2.2 Sloan Digital Sky Survey
Le re´cent releve´ du Sloan Digital Sky Survey (SDSS) a pour but de cartographier pre`s
d’un quart du ciel d’ici l’e´te´ 2007 (York et al. 2000). Ce releve´ photome´trique et astrome´trique
est effectue´ a` l’aide d’un te´lescope de´die´ de 2.5 m installe´ au Nouveau Mexique, e´quipe´ d’une
came´ra CCD grand format imageant en 5 bandes photome´triques r′, i′, u′, z′ et g′, et de
deux spectrome`tres nume´riques permettant d’obtenir le spectre des sources identifie´es par le
releve´ photome´trique. Les donne´es du releve´ SDSS sont publie´es a` intervalle re´guliers et sont
disponibles en ligne. A ce jour, trois mises a` disposition des donne´es ont e´te´ effectue´es : il s’agit
du Early Data Release (EDR) (Stoughton et al. 2002), et des Data Release 1 & 2
(Abazajian et al. 2003, 2004). Le SDSS met ainsi a` disposition un catalogue photome´trique de
plus de 88 million de sources, et de 367360 spectres de galaxies, de quasars et d’e´toiles.
Quasars
Paralle`lement a` la constitution du catalogue complet du SDSS, chaque mise a` disposition
des donne´es a e´te´ accompagne´e par la constitution d’un catalogue des quasars pre´sent dans les
champs observe´s. Ainsi, l’Early Data Release Quasar Catalog (Schneider et al. 2002) et le
First Data Release Quasar Catalog (Schneider et al. 2003) recense 16713 quasars pre´sent
dans une re´gion de ∼ 1360 deg2. Les de´calages spectraux des quasars sont dans l’intervalle
0.05 < z < 5.41, avec une valeur me´diane de 1.43, calcule´s a` partir de la raie d’e´mission de
[O III]. Le catalogue de quasars contient e´galement les magnitudes et les incertitudes associe´es
dans les 5 bandes observe´es par le SDSS, ainsi que les magnitudes absolues dans la bande i,
corrige´es de l’extinction galactique et calcule´es avec un indice spectral de α = 0.5, et un drapeau
indiquant si les sources ont e´te´ observe´es ou de´tecte´es a` 1.4 GHz par le releve´ VLA FIRST.
La figure 2.2 pre´sente le re´sultat des travaux de Vanden Berk et al. (2001) qui ont construit
un spectre composite de quasar, obtenu a` partir de 2200 spectres de quasars du releve´ SDSS
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Fig. 2.2 – Spectre de quasars synthe´tique obtenu a` partir de 2200 spectres de quasars du releve´
SDSS (voir texte). Tire´ de Vanden Berk et al. (2001)
Fig. 2.3 – Spectres optiques des quasars a` z > 5.7 du releve´ SDSS. L’effet Gunn-Peterson
est visible sur l’ensemble de ces quasars dans l’aile bleue de la raie Ly-α, et augmente avec le
de´calage spectral des sources. Autorisation de Xiaohui Fan.
16 Chapitre 2. Quasars
avec des de´calages spectraux dans l’intervalle 0.044 ≤ z ≤ 4.789. La figure identifie e´galement un
certain nombre de raies d’e´mission pre´sentes dans le spectre d’un quasar. L’e´mission continuum
du quasar composite peut eˆtre mode´lise´e par deux lois de puissances, fν ∝ ναν pre´sente´e sur
la figure 2.2, avec αν ≈ −0.44 dans le domaine 1300-5000A˚, et αν ≈ −2.45 pour les longueurs
ondes au dela` de 5000A˚.
Quasars a` z > 5.7
Les donne´es du SDSS permettent e´galement de construire des e´chantillons de quasars a`
z > 5.7 a` l’aide d’une me´thode dite i-dropout qui consiste a` se´lectionner des re´gions d’inte´reˆt sur
des diagrammes couleur-couleur. La raie Lyman-α des quasars a` z > 5.7 est de´cale´e de la bande
i a` la bande z, le filtre le plus rouge du SDSS, ainsi la couleur i− z permet de se´lectionner les
quasars aux de´calages spectraux les plus e´leve´s. Des suivis spectroscopiques, effectue´s en optique,
permettent de de´terminer le de´calage spectral de ces sources a` partir des raies d’e´mission Oi, Nv
ou Lyman-α. En suivant cette technique, Fan et al. (2003) ont traite´ 1320 deg2 qui ont permis
la de´tection de 3 quasars a` z > 6, dont J1148+5251 a` z = 6.42, le quasar le plus lointain connu
a` ce jour. De meˆme, Fan et al. (2004) ont pre´sente´ une e´tude similaire sur un nouveau champ du
SDSS couvrant ∼ 1700 deg2. Cette nouvelle e´tude a permis la de´tection de 5 nouveaux quasars
a` z > 5.7 dont 2 a` z > 6. La figure 2.3 pre´sente les spectres optiques obtenus pour l’ensemble
des sources de ces e´chantillons. Ces spectres pre´sentent clairement la signature de l’effet Gunn-
Peterson, une absorption dans l’aile bleue de la raie Lyman-α des quasars due aux nuages de
gaz neutres inter-galactiques.
2.2.3 Catalogue de Ve´ron-Cetty & Ve´ron
Paralle`lement aux diffe´rents releve´s visant a` de´tecter de nouveaux quasars, certains auteurs
ont construit des catalogues de quasars a` partir de l’ensemble des releve´s. Ainsi, Veron-Cetty &
Veron (1984) on de´bute´ un catalogue de quasars et de noyaux actifs, dont la troisie`me e´dition en
1987, la premie`re e´dition en ligne au CDS contenait de´ja` 84 sources. Ce catalogue regroupe un
certain nombre d’information sur chaque quasars, comme leurs noms donne´s par les diffe´rents
releve´s, leurs positions, leurs magnitudes dans les bandes U, B et V, leurs de´calages spectraux,
leurs flux radios a` 6 et 11 cm, leurs classes, ainsi que l’ensemble des re´fe´rences ne´cessaires. La
dernie`re version de ce catalogue (Ve´ron-Cetty & Ve´ron 2003) contient 48921 quasars et est
accessible directement au CDS.
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Dans ce chapitre, je de´crirai les principaux instruments submillime´trique et millime´trique que
j’ai pu utiliser durant ma the`se, d’une part des matrices de bolome`tres ope´rant sur des antennes
uniques et d’autre part des interfe´rome`tres. Je rappellerai rapidement les principes de ces deux
types d’observations puis je de´crirai chacun des instruments sur lesquels j’ai pu effectuer des
observations.
3.1 De´tecteurs bolome´triques
Aux longueurs d’onde plus grandes que 200 µm, les photo-conducteurs cessent de fonc-
tionner car l’e´nergie des photons n’est alors plus suffisante compare´e au gap des de´tecteurs
semiconducteurs. Les techniques he´te´rodynes qui peuvent eˆtre employe´es dans ces domaines de
longueurs d’ondes, sont limite´es par leur bande passante re´duite les rendant inefficaces pour
de´tecter l’e´mission large bande (continuum) en dessous de 3 mm. Entre ces deux re´gions, les
re´cepteurs thermiques sont les seuls choix possibles. Le principe du bolome`tre est de convertir
en chaleur, l’e´nergie rec¸ue par le re´cepteur, provoquant une e´le´vation de sa tempe´rature qui
peut eˆtre mesure´e par un thermome`tre. Contrairement aux re´cepteurs traditionnels, comme les
photomultiplicateurs, la re´ponse du bolome`tre n’est pas proportionnelle au nombre de photons
mais a` la puissance rec¸ue. De plus, la nature meˆme du de´tecteur fait qu’il est sensible a` toutes les
gammes de fre´quences, il ne´cessite donc l’emploi de filtres passe-bandes pour le domaine d’onde
que l’on veut observer.
Dans cette partie, je de´crirai les principaux instruments bolome´triques que j’ai pu utiliser
durant ma the`se, les Max Planck Millimeter Bolometer Arrays (MaMBo I & II) qui
ope`rent a` 1.2 mm au 30-m de l’Institut de Radioastronomie Millime´trique (IRAM)
ainsi que Submillimetre High Angular Resolution Camera II (SHARC II) qui ope`re a`
350 et 450 µm au Caltech Submillimeter Observatory (CSO) de California institut
of Technology (Caltech).
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Fig. 3.1 – Droite : Photo de la matrice de bolome`tres a` 117 canaux MaMBo II. Gauche :
re´ponse spectrale de la matrice de bolome`tres MaMBo I & II. Dans les deux cas, la fre´quence
effective d’observation est 250 GHz.
3.1.1 MaMBo I & MaMBo II
Les matrices (MaMBo I & II) sont des matrices de bolome`tres developpe´es par le Max
Planck Institut fuer Radioastronomie (MPIfR) a` Bonn, en Allemagne, et qui ope`rent
au foyer du te´lescope de 30-m de l’IRAM situe´ a` 2900m dans la Sierra Nevada, en Espagne.
Les bolome`tres de ces deux matrices sont dispose´s en hexagone autour d’un canal central. Les
radiations venant du te´lescope sont couple´es aux bolome`tres par un re´seau de cornets (Kreysa
et al. 1998). Chaque cornet est limite´ par la diffraction, la taille du lobe principal du 30-m a`
230 GHz e´tant de 11′′, et l’espacement entre les cornets est de 22′′. La principale diffe´rence
entre ces deux matrices est le nombre de bolome`tres qui les compose, 37 pour MaMBo I et 117
pour MaMBo II. Les re´ponses spectrales de MaMBo I et MaMBo II sont pre´sente´es sur la
figure 3.1, la fre´quence effective d’observation de ces deux matrices est ramene´es a` 250 GHz, soit
environ 1.2 mm.
Modes d’observation
Les observations astronomiques dans le domaine millime´trique et submillime´trique depuis
le sol sont domine´es par les fluctuations de l’e´mission atmosphe´rique. Il est donc ne´cessaire
d’utiliser des strate´gies d’observations qui permettent de soustraire le signal atmosphe´rique. La
me´thode utilise´e au 30-m consiste a` moduler le signal avec un miroir secondaire oscillant, un
wobbler, qui pointe de manie`re alternative sur plusieurs positions sur le ciel. Cette me´thode,
appele´e double lobe (dual beam), permet de mesurer la diffe´rence de signal entre deux positions
sur le ciel, ce qui, au premier ordre, si le changement de position se fait rapidement et avec un
angle approprie´, permet de soustraire la composante atmosphe´rique et de re´cupe´rer le signal
astronomique. Au 30-m, cette modulation est faite a` 2 Hz avec des angles typique de 32′′ pour
les sources ponctuelles et 46′′ pour les calibrateurs afin d’e´viter toutes contaminations des lobes
secondaires. Le signal enregistre´ lors de ces deux positions, a et b, porte alors par de´finition, le
nom de phase 1 et phase 2.
On peut alors observer suivant deux strate´gies : en mode On-Off pour la de´tection de source
ponctuelle, ou On the fly pour des observations de sources e´tendues ou des cartes. En plus
de la modulation lie´e au wobbler, le mode d’observation On-Off fait osciller alternativement la
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Fig. 3.2 – Gauche : configuration On-Off, les positions du ciel observe´es sont note´s par leur
phases a et b, voir texte. Droite : phase 1 & 2 du canal de re´fe´rence dans le cas d’une observation
de Mars en mode syme´trique On-Off-Off-On.
position a et b de telle sorte a` avoir alternativement la source dans la position a (On) puis b
(Off). On alterne ainsi de manie`re syme´trique les positions On-Off-Off-On ou de manie`re
asyme´trique On-Off-On-Off. La figure 3.2 pre´sente le cas de l’observation syme´trique qu’il
est pre´fe´rable d’utiliser au cas asyme´trique car elle ne´cessite moins de mouvement du te´lescope.
Dans le cas de carteOn the fly, le te´lescope n’effectue pas d’oscillation entre plusieurs positions
dans ciel mais se de´cale de fac¸on continue sur le ciel en effectuant un motif en zig-zag afin de
couvrir toute la re´gion d’inte´reˆt. Il faut alors choisir l’amplitude du wobbler de sorte que la
position Off ne soit pas sur la re´gion d’inte´reˆt.
L’acquisition de donne´es au 30-m avecMaMBo se fait par unite´ de subscans de 10 secondes.
Ainsi, un certain nombre de subscans, de´termine´ lors de l’observation, de´finissent un scan. Les
scans sont donc des se´ries temporelles compose´es de subscans qui contiennent la sortie de tout
les canaux de la matrice en fonction du temps, ainsi que des informations concernant le pointage
ou le statut du wobbler. Jusqu’en 2002, les donne´es e´taient stocke´es au format NMB,un format
propre au logiciel de re´duction de donne´es de l’IRAM, Gildas. Les donne´es sont maintenant
acquises ou converties au format Fits.
Re´duction de donne´es
Il existe plusieurs logiciels de re´duction de donne´es pourMaMBo, le premier, New Imaging
Concept (NIC) (Broguie`re et al. 2002) de la suite de programmes Grenoble Image and
Line Data Analysis Software (GILDAS), a e´te´ de´veloppe´ par l’IRAM pour re´duire les
donne´es des matrices de bolome`tres construites par le MPIfR et a e´te´ e´galement utilise´ pour
la re´duction d’autre matrice de bolome`tres comme Sharc au CSO. Mopsi (Zylka 1998) est un
logiciel de re´duction de donne´e e´crit initialement pour l’usage prive´ de son de´veloppeur, Robert
Zylka, et est devenu au fil du temps le logiciel de traitement des donne´es MaMBo, car ses
algorithmes de soustraction de bruit de fond donnaient des re´sultats plus encourageant que ceux
utilise´s par NIC, de plus il a eu l’opportunite´ d’eˆtre teste´ et corrige´ massivement pendant son
de´veloppement. Enfin, Fred a e´te´ de´veloppe´ en idl par Frank Bertoldi et moi-meˆme a` l’arrive´e
de MaMBo II au 30-m car aucun des logiciels cite´s pre´ce´demment ne pouvait alors lire son
format de donne´es e´tendu a` 117 canaux. La re´duction de donne´es se de´roule de la manie`re
suivante :
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Fig. 3.3 – Transmission de l’atmosphe`re en fonction de la longueur d’onde et de la quantite´ de
vapeur d’eau pre´sente dans l’atmosphe`re. Re´alise´ avec l’utilisation de atm cso.
suppression des canaux de´fectueux, certains canaux des matrices sont hors d’usage que ce
soit de fac¸on de´finitive ou temporairement il est donc ne´cessaire de ne pas les inclure dans
le processus de traitement des donne´es.
correction des de´rives instrumentales & transitoires, en retirant une ligne de base po-
lynomiale dont l’ordre de´pend de la longueur des se´ries temporelles que l’on e´tudie, ty-
piquement 0 ou 1 pour des subscans, on corrige des effets de de´rives instrumentales. On
peut identifier, pour chaque canal, la pre´sence de transitoires dus a` des rayons cosmiques
comme des de´viations a` plus de 5 ou 6 σ de la moyenne.
correction de l’extinction atmosphe´rique, comme on peut le voir sur la figure 3.3 l’extinc-
tion atmosphe´rique τatm est tre`s importante dans le domaine (sub)millime´trique et de´pend
fortement de la quantite´ de vapeur eau pre´sente dans l’atmosphe`re. Il est donc ne´cessaire
de corriger de son effet avant d’appliquer la re´duction des donne´es proprement dite.
correction d’obscurite´, la disposition me´canique ou l’e´lectronique de lecture de la matrice de
bolome`tre induit une certaine quantite´e de bruit corre´le´ dans les donne´es des diffe´rents
canaux que l’on peut corriger en construisant des matrices de corrections a` partir de
moyennes temporelles du bruit corre´le´ ou en se basant sur le bruit du ciel qui peut dominer
le signal et permettre une de´termination directe de la matrice de correction.
filtrage du bruit de ciel, a` chaque e´tape temporelle on peut calculer la matrice de cross-
corre´lation de chaque canal avec les autres et retirer ainsi la partie du signal corre´le´ qui
provient de l’e´mission atmosphe´rique sur l’ensemble ou un sous ensemble de la matrice.
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Les canaux de´fectueux sont, soit des bolome`tres pour lesquels le processus de fabrication a
e´choue´, ou des bolome`tres qui pre´sentent des niveaux de bruit trop e´leve´s pour des causes qui ne
sont pas toujours bien connues. Les proble`mes peuvent eˆtre temporaires, sur des e´chelles de temps
du mois ou de la saison d’observation, il est donc ne´cessaire de surveiller re´gulie`rement le niveau
de bruit des bolome`tres et d’e´tablir un inventaire des canaux de´fectueux en fonction du temps.
Pour corriger l’effet d’extinction atmosphe´rique, il est ne´cessaire de surveiller re´gulie`rement la
quantite´ de vapeur d’eau pre´sente dans l’atmosphe`re, ceci est fait re´gulie`rement au 30-m en
utilisant un mode d’observation de´die´, le Skydip, qui permet de de´duire, a` partir d’observation
a` diffe´rentes e´le´vations en mode puissance totale et d’un mode`le atmosphe´rique, la quantite´ de
vapeur d’eau pre´sente dans l’atmosphe`re et ainsi la correction atmosphe´rique a` appliquer. La
fre´quence a` laquelle il faut effectuer des Skydips de´pend de la stabilite´ de l’atmosphe`re. En re`gle
ge´ne´rale, il faut en faire toutes les demi-heures, mais cela peut s’e´tendre jusqu’a` une heure si le
temps est tre`s stable ou se re´duire a` quelques minutes lors des transitions jour-nuit ou nuit-jour.
Depuis l’hiver 2002, la stabilite´ de l’atmosphe`re peut eˆtre surveille´e graˆce a` l’utilisation d’un
nouveau dispositif installe´ au 30-m, permettant de mesurer, de fac¸on quasi-continue, l’opacite´
de l’atmosphe`re a` 225 GHz. Cependant, ces mesures ne sont pas encore utilise´es directement dans
les processus de re´duction de donne´es, il faut donc re´gulie`rement utiliser le 30-m pour mesurer
l’opacite´ atmosphe´rique. Dans le cas d’observation de type On-Off, on peut ensuite effectuer
une moyenne ponde´re´e du signal rec¸u par le canal de re´fe´rence pour obtenir, apre`s l’application
du facteur de calibration (33000 ct/Jy), le flux de la source. Le facteur de calibration est obtenu
a` partir d’observations de calibrateurs primaires et secondaires, tels que des plane`tes ou des
sources dont le flux a` 1.3 mm est important, stable et bien connu, le plus souvent a` l’aide d’un
mode`le de´crivant son e´mission. La pre´cision absolue de la calibration est typiquement de l’ordre
de 10 a` 20%.
Sensibilite´
La sensibilite´ de matrices MaMBos se calcule diffe´remment suivant le mode d’observation
que l’on utilise. En se limitant a` des observations de type On-Off, la sensibilite´ de´terminante
est celle du canal de re´fe´rence. Durant l’hiver 2003/2004, le canal 20 e´tait le plus sensible des
canaux de la matrice MaMBo II et a donc e´te´ utilise´ comme canal de re´fe´rence pour tous les
projets de type On-Off. Sa sensibilite´ effective varie entre 35 et 40 mJy s1/2 en fonction de
l’opacite´ atmosphe´rique. Dans le cas d’observation On the fly, le calcul est plus complexe est
fait intervenir une sensibilite´ moyenne sur la matrice
3.1.2 Sharc II
Submillimetre High Angular Resolution Camera II (Sharc II) est une came´ra
construite par Caltech, ope´rant a` 350 et 450 µm au CSO a` 4000 m d’altitude sur le Mauna
Kea a` Hawaii. Elle est constitue´e d’une matrice de 12×32 bolome`tres dope´s au silicium“pop-up”.
Chaque pixel a une taille de 1 mm× 1 mm et ils ont un facteur de couverture supe´rieur a` 90%
dans le plan focal (Dowell et al. 2003). A 350 µm, les pixels de Sharc II sont se´pare´s de 0.65λ/D,
ce qui permet d’e´chantillonner le plan focal en suivant le crite`re de Nyquist. Contrairement aux
matricesMaMBos, le rayonnement n’est pas couple´ aux bolome`tres par des cornets, mais arrive
directement dans le plan des de´tecteurs. La transmission du filtre a` 350 µm ainsi qu’une photo
de la matrice sont pre´sente´es figure 3.4. La longueur d’onde effective d’observation est ramene´e
a` 350 µm.
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Fig. 3.4 – Gauche : photo de la matrice 12 × 32 bolome`tres de Sharc II. Droite : re´ponse
spectrale a` 350 µm de Sharc II. La fre´quence effective est prise a` 857 GHz.
Modes d’observation
Contrairement au 30-m, le CSO n’ope`re pas pour Sharc II avec un miroir secondaire mobile
mais avec une technique visant a` produire le meˆme effet, le fastscanning : le te´lescope est
de´place´ suivant un motif qui vise a` maximiser le nombre de pixels voyant la source, on peut
ainsi se´parer les signaux provenant des sources astronomiques de ceux dus a` l’atmosphe`re par
leur caracte´ristiques spatiales et temporelles. Plusieurs types de motifs ont e´te´ retenus, avec
notamment, la figure de Lissajous dont les parame`tres sont choisis afin que la trajectoire du
te´lescope ne boucle pas sur elle meˆme, et une figure de type boˆıte dont la trajectoire est arrondie
pour e´viter des retournements a` 45˚, source d’acce´le´rations rapides, en bord de carte. La figure 3.5
pre´sente ces deux modes de balayages.
Re´duction de donne´es
La re´duction des donne´es provenant de Sharc II se fait avec le logiciel Comprehensive Re-
duction Utility for Sharc-II (CRUSh) (Kova´cs 2004). CRUSh est de´veloppe´ entie`rement
en java et imple´mente une nouvelle approche de re´duction de donne´es, qui fait usage du haut
niveau de redondance dans les donne´es de Sharc II et de la nature des donne´es, en puissance
totale plutoˆt qu’en phase. L’approche de CRUSh consiste a` re´soudre, sur les donne´es, un mo-
de`le repre´sentant l’instrument et/ou l’environnement observe´, a` l’aide d’estimateurs statistiques.
L’inte´reˆt de cette me´thode est que le temps de calcul de ces estimateurs croit line´airement avec
la taille des donne´es. En pratique, la re´duction de donne´es avec CRUSh s’effectue en passant
en arguments les scans de la source que l’on veut traiter, ainsi qu’une se´ries de parame`tres
optionnels. La brillance de la source observe´e est un des parame`tres utiles dans la construction
de son mode`le d’e´mission. Bien que CRUSh a la possibilite´ de de´terminer lui-meˆme la brillance
des sources observe´es et d’appliquer, en fonction, les parame`tres de re´ductions optimaux, il est
souvent utile de forcer ce parame`tre a` l’aide des options -bright, -faint ou -deep lorsque la source
est suspecte´e avoir, respectivement, un flux supe´rieur a` 1000 Jy, entre 100 mJy et 1 Jy ou plus
petit que 100 mJy. Ces trois options de´terminent un ensemble de parame`tres internes utilise´s
par CRUSh lors de la construction de ses mode`les, comme ceux concernant la source, le bruit
corre´le´, ou les diffe´rents de´calages dans la matrice. Chacun de ces parame`tres internes peut aussi
eˆtre directement ajuste´ en fonction des re´ductions a` effectuer. Cependant, avec la version 1.3b2
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Fig. 3.5 – Gauche : Mode de balayage avec Sharc II de type figure de Lissajous pour 10
minutes d’observations. Le trait pointille´ pre´sente une coupe temporelle sur le parcours. Droite :
meˆme figure dans le cas de la figure de type boite.
de CRUSh, les parame`tres internes de´finis par de´faut avec les options -bright -faint ou -deep
sont satisfaisants.
Dans le cas d’observations au CSO, il n’est pas ne´cessaire d’effectuer des releve´s de l’opacite´
atmosphe´rique a` l’aide du te´lescope, comme c’est le cas au 30-m. En effet, le CSO posse`de
un instrument, le taumeter, de´die´ a` la de´termination de l’opacite´ de l’atmosphe`re, et qui en
effectue une mesure a` 225 GHz toutes les 10 minutes au ze´nith du CSO. En utilisant des mode`les
d’atmosphe`re et/ou des relations empiriques, il est possible de relier simplement l’opacite´ mesure´e
a` 225 GHz a` l’opacite´ a` 350 µm. Ces mesures sont regroupe´es sur un serveur de Caltech pour
pouvoir eˆtre re´cupe´re´es lors de la re´duction de donne´es. CRUSh produit un fichier fits de sortie
contenant une carte d’intensite´, de bruit, de rapport signal a` bruit ainsi qu’une carte du temps
d’inte´gration par pixel. Les cartes d’intensite´ et de bruit sont par de´faut en Volts/pixel area,
la taille des pixels e´tant de 4′′.77 × 4′′.93 et le facteur de conversion de Volts/pixel area est de
V/Jy = 7.98 × 10−7, mesure´ en janvier 2003.
3.2 Interfe´rome`trie
La re´solution d’un te´lescope varie comme λ/D, ou` λ est la longueur d’onde que l’on observe,
et D le diame`tre du te´lescope. A` longueur d’onde fixe´e, il faut donc augmenter le diame`tre du
te´lescope pour ame´liorer sa re´solution. Cependant a` grandes longueurs d’onde, les diame`tres
ne´cessaires atteignent rapidement des limites me´caniques qui re´duisent, voire empeˆchent, la
construction de te´lescopes orientables. C’est pourquoi, de`s 1960, a e´merge´ l’ide´e de reconsti-
tuer une antenne virtuelle de grand diame`tre a` partir d’un re´seau interfe´rome´trique de petites
antennes, c’est la synthe`se d’ouverture.
Si on fait corre´ler entre eux, les signaux venant de deux antennes observant la meˆme source,
on peut montrer que l’on mesure une visibilite´, un point de la transforme´e de Fourier de la
distribution de brillance de la source. Les visibilite´s sont repe´re´es par leur coordone´es (u, v)
dans le plan de Fourier (ou plan uv), la distance r =
√
u2 + v2 de´finissant alors la fre´quence
spatiale associe´e. Cette fre´quence spatiale est fixe´e par la distance (ou ligne de base), entre les
deux antennes et on la mesure, par convention, en me`tre ou en unite´ de la longueur d’onde.
En corre´lant les signaux de N antennes entres-elles, on de´fini alors N(N − 1)/2 lignes de bases.
Avec un placement judicieux des antennes, cela permet de mieux e´chantillonner le plan uv et,
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en effectuant une transforme´e de Fourier inverse, de retrouver la distribution de brillance de la
source. Cependant, l’e´chantillonnage du plan uv est alors tre`s limite´ et ne permet pas d’effectuer
des inversions robustes. En remarquant qu’une ligne de base est la projection sur le plan focal de
la distance entre deux antennes, on peut utiliser les rotations de la terre, qui, en multipliant les
projections relatives de cette distance, augmente le nombre de visibilite´s e´chantillonne´es, c’est
le principe de la supersynthe`se d’ouverture (voir, par exemple, la figure 3.6).
Il existera cependant toujours au moins deux limitations intrinse`ques a` la technique interfe´-
rome´trique car elle n’est pas capable de mesurer les fre´quences spatiales au dela` de dmax, la plus
grande ligne de base correspondant a` l’espacement le plus grand entre les antennes, ni en dec¸a` de
dmin, la plus petite ligne de base qui ne pourra jamais eˆtre infe´rieure au diame`tre des antennes
utilise´es (au proble`me de shadowing pre`s). Ce dernier point est extreˆmement important lors-
qu’on interpre`te des donne´es interfe´rome´triques : en effet, un interfe´rome`tre seul ne mesure pas
tout le plan uv, notamment le point u = v = 0, qui est une mesure de l’e´nergie totale du champ
observe´, et les courtes lignes de bases, c’est le proble`me des espacements courts, qui provoque
un filtrage sur des fre´quences spatiales de l’image reconstruite, supprimant toute e´mission ayant
une fre´quence spatiale plus courte que dmin, correspondant a` une dimension angulaire ≈ λ/dmin.
Cet effet permet notamment de s’affranchir du proble`me de l’atmosphe`re pre´sent dans les ob-
servations (sub)millime´trique a` antennes unique, car l’e´mission du ciel corre´le´e sur la taille de
l’interfe´rome`tre est directement filtre´e.
La transforme´e de Fourier inverse, effectue´e sur les visibilite´s pour obtenir la distribution de
brillance de la source, fait intervenir le produit des visibilite´s et d’une fonction d’e´chantillonnage
du plan uv. Cette fonction d’e´chantillonnage de´finit la re´ponse impulsionnelle de l’interfe´rome`tre,
appelle´e lobe sale. L’image obtenue par la transforme´e de Fourier inverse est appele´e image sale.
Il est ne´cessaire de la de´convoluer avec des me´thodes de type Clean ou de maximum d’entropie
pour obtenir l’image propre, reconvolue´e avec un lobe propre, de´finit en ajustant une gaussiene
elliptique sur le lobe sale. Par construction, il n’est pas possible de de´convoluer une image
d’observation interfe´rome´trique, comme on le ferait avec une image classique, car les courtes
fre´quences spatiales ne sont pas mesure´es par l’interfe´rome`tre.
Enfin, le champ de vue de l’interfe´rome`tre est celui des antennes qui le composent. Ainsi,
dans le cas d’un interfe´rome`tre compose´ de N antennes de diame`tre D et dont les re´cepteurs
sont des de´tecteurs monopixels, le champ de vue de l’interfe´rome`tre est celui de chaque antenne,
θb = 1.02λ/D. Ce champ de vue est de´fini comme la taille du lobe primaire ayant une atte´nuation
plus petite que 10 dB, la taille du lobe primaire totale e´tant donne´e par la taille de la tache
d’Airy, θfb = 1.22λ/D.
3.2.1 Interfe´rome`tre du Plateau de Bure
Le Plateau de Bure Interferometer (PdBI) est situe´ a` 2552 m sur le plateau de Bure
dans les Alpes du sud franc¸aises, et son fonctionnement est assure´ par l’IRAM. Ope´rant depuis
1998, il est compose´, depuis de´cembre 2002, de six antennes de 15 m, dispose´es sur un motif en
T de stations fixes, s’e´tendant au maximum sur 408 me`tres dans la direction est-ouest, et 232
me`tres dans la direction nord-sud (Guilloteau et al. 1992). La configuration de l’interfe´rome`tre
est modifie´e environ toutes les 3 semaines parmi 6 configurations pre´de´finies en suivant plusieurs
crite`res comme la disponibilite´ des antennes, le type de projet a` observer, les conditions atmo-
sphe´riques... Chaque antenne est e´quipe´e de re´cepteurs Superconductor-Insulator-Superconductor
(SIS) a` double bande. Les fre´quences accessibles vont de 82 a` 116 GHz pour le re´cepteur dit a`
3 mm et 205 a` 245 GHz pour le re´cepteur a` 1 mm. La re´solution spectrale peut varier de 0.039
a` 2.5 MHz avec respectivement, des largeurs de bandes de 20 et 2× 160 MHz.
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Fig. 3.6 – Gauche : couverture du plan uv pour l’observation de J1409 au PdBI (voir part. II
chap. 2). Plusieurs se´ries d’observations effectue´es avec diffe´rentes configurations ont e´te´ co-
additionne´es. On peut voir l’effet de la supersynthe`se d’ouverture par les ellipses dessine´es par
les visibilite´s dans le plan uv. Centre : Amplitude des visibilite´s en fonction de la fre´quence
spatiale r pour le meˆme jeu de donne´es. Droite : lobe sale correspondant a` la couverture du plan
uv de ce jeux de donne´es, les axes sont en arcsecondes.
Mode d’observation
Pour obtenir une bonne couverture du plan uv, les observations d’un projet sont e´tale´es sur
plusieurs mois. Ainsi, l’observateur spe´cifie tous les parame`tres de ses observations et transmet
ces informations a` son local contact. La de´cision d’observer un projet est prise par l’IRAM en
fonction de la priorite´ donne´e au projet par le comite´ de programme, de la position des sources
sur le ciel ou des conditions atmosphe´riques.
Avant chaque observation, l’ope´rateur de l’interfe´rome`tre ve´rifie les proprie´te´s des antennes :
re´glage des recepteurs, des gains, du pointage et de la mise au point. L’observation se de´roule
ensuite suivant un sche´ma cyclique pre´e´tabli : observation d’un calibrateur primaire (calibration
de la bande passante des re´cepteurs, calibration en phase, mise au point, pointage, inte´gration),
observation d’un calibrateur secondaire plus proche de la source (calibration de la bande pas-
sante, calibration en phase, inte´gration), puis observation sur la source (calibration de la bande
passante, calibration en phase et inte´gration). Ce cycle se re´pe`te avec une pe´riode d’environ 25
minutes. Les donne´es sont ve´rifie´es et pre´-calibre´es par l’astronome en fonction directement lors
de l’acquisition des donne´es. L’observateur est ensuite averti lorsque l’ensemble de son projet
est observe´. Il est alors possible de re´cupe´rer les donne´es afin de les traiter, ou de se de´placer a`
l’IRAM a` Grenoble, pour ve´rifier la calibration des donne´es, un point critique de la re´duction
des donne´es, qui demande des connaissances avance´es en interfe´rome´trie.
Re´duction de donne´es
Les donne´es du PdBI s’accompagnent d’un rapport automatique sur les conditions d’ac-
quisition (conditions me´te´orologiques, correction de pointage et de mise au point, tempe´ratures
syste`mes ou encore quantite´ estime´e de vapeur d’eau), et d’un rapport du ou des astronomes on
duty sur d’e´ventuels proble`mes ou des informations sur les calibrations pre´liminaires de´ja` effec-
tue´es. Ces informations sont utiles pour estimer la qualite´ du jeux de donne´es et pour de´celer
d’e´ventuels proble`mes. La re´duction des donne´es proprement dites s’effectue en deux e´tapes, la
calibration des donne´es d’une part, et leurs analyses :
calibration, la calibration des donne´es s’effectue a` l’aide du programme Continuum and Line
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Interferometer Calibration (CLIC) de la suite GILDAS. Elle se de´roule en suivant
plusieurs e´tapes : calibration des bandes passantes des re´cepteurs de chaque antennes ;
calibratrion en phase ; de´termination du facteur de conversion Jy/K ; calibration en flux.
L’e´tape la plus de´terminante de la calibration est l’estimation de l’efficacite´ de chaque
antenne et la calibration absolue en flux. En effet, la calibration en flux doit eˆtre homoge`ne
sur les diffe´rentes pe´riodes d’observations afin de pouvoir les co-additionner. Cela peut
repre´senter des de´lais de plusieurs mois, voire quelques anne´es, pe´riode pendant laquelle le
flux des calibrateurs primaires utilise´s, CRL618 ou MWC349 peuvent avoir varie´. Il faut
e´galement ve´rifier que l’interfe´rome`tre ne re´sout pas les calibrateurs, ce qui modifierait
la calibration en flux, c’est le cas par exemple de CRL618 en configuration A. Une fois
les donne´es calibre´es et intercalibre´es entre les diffe´rentes se´ries d’observations, on peut
construire la table uv − ν correspondante en co-additionnant l’ensemble des donne´es en
excluant les jeux de donne´es de´fectueux.
analyse, l’analyse des tables uvν s’effectue avec le logiciel Mapping de la suite GILDAS. La
qualite´ des observations peut eˆtre ve´rifie´e que ce soit en terme de couverture du plan uv
en trac¸ant les coordonne´es u et v des visibilite´s, ou en cherchant des donne´es e´rrone´es, en
terme de ligne de base ou d’antenne, en trac¸ant par exemple l’amplitude des visibilite´s en
fonction de la fre´quence spatiale (uvall, voir fig 3.6). L’analyse du cube de donne´es uvν se
fait ensuite en fonction du type de projet e´tudie´. Par la suite je de´crirai le cas particulier
de la de´tection de raie dans des objets peu brillants et non re´solus. Le champs de vue
relativement re´duit du PdBI limite la pre´sence de sources millime´trique dans le lobe, c’est
pourquoi la plupart des e´tapes qui suivront pourront se faire directement dans le plan uv.
position de la source, en effectuant une compression (uv compress ;uv average) en fre´-
quence, on construit une table uv contenant l’e´mission inte´gre´e continuum+raie, ce
qui permet, en ajustant un mode`le simple de source directement dans le plan uv, de
retrouver la position du pic d’e´mission de la source (uv fit). L’e´mission millime´trique
n’e´tant pas obligatoirement relie´e a` l’e´mission optique, il est ainsi possible de de´termi-
ner le de´calage entre les positions optique et millime´trique. Si la source est re´solue ou
partiellement re´solue, des ajustements de mode`les gaussien, circulaire ou elliptique,
permettent de de´terminer la taille de la source ou sa limite supe´rieure.
spectre, une fois la position du pic d’e´mission millime´trique connue, on peut effectuer
des ajustements dans le plan uv en fixant la position de la source, ainsi que sa taille
le cas e´che´ant. La densite´ de flux ainsi ajuste´e dans chaque canal de fre´quence de´-
finit le spectre de la source. Compare´e aux me´thodes utilisant les cartes en vitesse
reconstruites, cette approche ne fait pas intervenir les e´tapes de de´convolution/re-
convolution et permet de calculer les incertitudes des parame`tres de l’ajustement, a`
partir des incertitudes sur les quantite´s observe´es (les visibilite´s) alors que les incer-
titudes sur les cartes reconstruites sont moins facilement de´finies. On peut ajuster la
re´solution spectrale du cube de donne´es en effectuant une compression en fre´quence
(uv compress). En utilisant des me´thodes d’ajustements prenant en compte la pre´-
sence d’une e´ventuelle e´mission continuum, on peut alors de´terminer de fac¸on robuste,
le flux inte´gre´ de la raie, la position et la largeur a` mi-hauteur de la raie et le niveau
de l’e´mission continuum.
image, si on souhaite reconstruire une image de la source, la taˆche uv map permet d’effec-
tuer une transforme´e de Fourier inverse sur les visibilite´s. Les parame`tres ne´cessaires
a` son exe´cution sont, la taille de l’image en pixel, la taille d’un pixel, ainsi que le
poids a` appliquer aux visibilite´s. On obtient alors une image sale et son lobe associe´.
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Il est possible d’estimer le bruit de cette carte, a` l’aide de la taˆche noise, en effec-
tuant un ajustement gaussien sur la distribution du flux des pixels qui la composent.
Il existe alors plusieurs taˆches pour obtenir une image propre, notamment clark qui
imple´mente une me´thode de Clean. Dans tout les cas, il est recommande´ d’arreˆter la
proce´dure de Clean lorsque les composantes Clean ont un flux e´gal a` 1 ou 2 fois le
bruit de l’image sale. On peut alors exporter l’image propre au format FITS a` l’aide
de la taˆche gildas fits ce qui permet de l’utiliser dans d’autres logiciels.
Sensibilite´
Dans le cas d’observation effectue´e au PdB avec Na antennes et Nc configurations, la sensi-
bilite´ des observations σrms, peut eˆtre estime´e par
σrms =
JpK Tsys
η
√
Na(Na − 1) Nc Ton B
,
ou` Tsys est la tempe´rature syste`me, typiquement 150 K en dessous de 110 GHz, 200 K a` 115 GHz
et 400 K a` 230 GHz pour des sources a` des e´le´vations > 20˚, JpK est le facteur de conversion de
Kelvin a` Jansky, 22 Jy/K a` 3 mm et 35 Jy/K a` 1 mm, η est le facteur d’efficacite´ duˆ au bruit de
phase de l’atmosphe`re, typiquement 0.9 a` 3 mm et 0.8 a` 1 mm, TON est le temps d’inte´gration
sur la source en seconde, entre 2 et 8 h suivant la de´clinaison de la source, et enfin B est la
largeur de bande observe´e en Hz, 580 MHz pour une observation de type continuum, 40 kHz a`
2.5 MHz pour des observations de raies. Le temps te´lescope total doit tenir compte du temps
utilise´ pour les diffe´rentes calibrations, ainsi le temps te´lescope est estime´ avec T = 1.4 TON.
3.2.2 Very Large Array
Le Very Large Array (VLA) est un interfe´rome`tre situe´ pre`s de Socorro au Nouveau
Mexique, dont le fonctionnement est assure´ par le National Radio Astronomy Observa-
tory (NRAO). Les 27 antennes qui le composent, de 25 me`tres de diame`tre chacune, sont
dispose´es suivant un motif en Y. Les configurations du VLA permettent des lignes de bases
allant de 0.7 a` 36 km en configuration e´tendue (A) ou de 35m a` pre`s d’1 km en configuration
compacte (D). Les configurations sont change´es environ tout les 4 mois. Les re´cepteurs dispo-
nibles au VLA couvrent une large gamme de fre´quence allant de 0.073 − 0.0745 GHz pour la 4
Band, a` 40 − 50 GHz pour la Q Band. En mode spectral, les bandes passantes utilisables vont
de ≈ 0.2 a` 50 MHz avec respectivement des re´solutions de ≈ 0.4 a` ≈ 3125 kHz.
Mode d’observation
Lors d’une demande de temps d’observation au VLA l’observateur doit fournir un fichier
de´crivant tre`s pre´cise´ment le de´roulement des observations lors du temps alloue´ au programme.
Ce fichier se construit a` l’aide de JObserve qui permet de planifier chaque e´tape, de l’observation
des calibrateurs a` celle des sources d’inte´reˆt, a` la seconde pre`s. Il faut donc e´tablir une strate´gie
d’observation visant a` maximiser la couverture du plan uv pour chacune des sources de l’e´chan-
tillon : en observant la source a` diffe´rentes e´le´vations la supersynthe`se d’ouverture permettra
d’explorer de nouvelles re´gions du plan uv. Il faut e´galement de´finir l’ordre d’observation des
sources et des calibrateurs primaires et secondaires afin d’optimiser les mouvements des te´les-
copes. Ce fichier est ve´rifie´ par le NRAO puis envoye´ aux ope´rateurs qui l’utilise comme fichier
de commande pour diriger l’interfe´rome`tre.
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Re´duction de donne´es
La re´duction de donne´es provenant du VLA s’effectue pre´fe´rentiellement a` l’aide du logiciel
Astronomical Image Processing System (AIPS) de´veloppe´ par le NRAO depuis 1978.
Les principes de la re´duction de donne´es de´crits pour le PdBI s’appliquent pour le VLA, avec
cependant, quelques diffe´rences entre les deux approches.
Tout d’abord, le grand nombre de lignes de base du VLA permet plus facilement le rejet
de donne´es de´fectueuses, sur la base d’antenne, de ligne de base, ou d’intervalle temporel, sui-
vant l’une et/ou l’autre polarisation observe´e. Les couvertures du plan uv obtenues sont alors
suffisantes pour permettre une analyse des donne´es directement dans le plan image. De plus,
les antennes du VLA ayant des champs tre`s e´tendus (30′ a` 1.4 GHz), le nombre de sources
radio pre´sentes dans le champ de vue peut-eˆtre tre`s important, la principale limitation pour la
de´tection de source faible viendra alors de la contamination par les lobes secondaires des sources
brillantes du champs. L’e´tape de de´convolution sera donc cruciale dans la re´duction de donne´es
du VLA. Afin de limiter le temps machine ne´cessaire pour inverser les visibilite´s, on peut de´finir
des re´gions d’inte´reˆts autour des sources brillantes du champ pour aider l’e´tape de de´convolution
(voir fig 3.7).
Cependant, la pre´sence de sources brillantes dans le champ observe´ permet de calibrer la
phase et l’amplitude du signal pendant la dure´e de l’inte´gration. En effet, en appliquant un
mode`le simple des sources, obtenues en effectuant une premie`re e´tape de de´convolution/recon-
volution, on peut retrouver le gain des antennes et produire une nouvelle table uv auto-calibre´e.
Cette nouvelle table va permettre une meilleure estimation des mode`les de sources et on va
pouvoir ite´rer ce processus, en diminuant a` chaque fois le temps d’inte´gration. Cette technique
dite de self-calibration permet de diminuer le bruit des cartes, si on applique les bons mode`les
de sources, on utilisera ainsi que les composantes propres positives trouve´s lors du Clean.
De plus, la densite´ des sources radios tre`s brillantes est telle qu’il est possible que l’e´mission
d’une telle source contamine les lobes secondaires des antennes. Bien que l’atte´nuation des lobes
secondaires soit plus de 10 dB, une source suffisamment brillante peut engendrer des artefacts
importants dans le lobe primaire, il faudra donc tenir compte de cet effet lors de la re´duction
des donne´es et, le cas e´che´ant, reconstruire des cartes avec une taille plus grande que le lobe
primaire.
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Fig. 3.7 – Aperc¸u du champ de vue du VLA lors d’une observation sur une source situe´e au
centre de l’image. Les re´gions d’inte´reˆts sont de´limite´es autour des sources fortes du champs.
30 Chapitre 3. Instrumentation
Premie`re partie
E´mission des poussie`res
Les re´cents progre`s technologiques des de´tecteurs millime´triques ont permis la de´tection
d’importantes quantite´s de poussie`res dans de nombreuses sources a` grand de´calage spectral.
Les releve´s optiques ont conduit a` la construction de larges catalogues de quasars permettant
l’e´tude de l’e´mission millime´trique de leur galaxies hoˆtes. Il est ainsi de´sormais possible d’e´tudier
le lien entre la formation des trous noir super-massifs et la formation stellaire dans leurs galaxies
hoˆtes.
Apre`s une introduction consacre´e a` la description de l’e´mission radio et de l’e´mission ther-
mique des poussie`res dans les quasars a` grand de´calage spectral, et aux diffe´rents releve´s mil-
lime´triques et submillime´triques de quasars optiquement lumineux, je pre´sente les re´sultats de
deux releve´s effectue´s a` 1.2 mm, le premier de quasars optiquement lumineux a` un de´calage
spectral de 2, et le seconde de quasars optiquement plus faible a` 1 < z < 4. Le regroupement
de ces releve´s a permis pour la premie`re fois de mettre en e´vidence une corre´lation entre les
luminosite´s infrarouge lointaine et bleue dans les quasars a` grand de´calage spectral, reliant ainsi
la formation stellaire du bulbe a` l’activite´ du trou noir super-massif. Je terminerai cette partie
par un chapitre consacre´ aux proprie´te´s des poussie`res dans les galaxies hoˆtes des quasars a`
grand de´calage spectral.
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Apre`s une bre`ve description de l’e´mission infrarouge des poussie`res dans le milieu inter-
stellaire, plus particulie`rement de leur e´mission infrarouge lointain, et de l’e´mission radio des
galaxies, je pre´senterai les re´sultats d’une e´tude multi longueurs d’onde sur Pss 2322+1944, un
quasar a` z = 4.12, qui permet de montrer que, dans cette source, l’e´mission millime´trique pro-
vient de l’e´mission thermique des poussie`res. Pour les quelques quasars optiquement lumineux
et radio faibles pour lesquels une telle e´tude est possible, l’e´mission observe´e a` 1.2 mm provient
toujours de l’e´mission thermique de poussie`res. Le chauffage de ces poussie`res peut-eˆtre de di-
verses natures, que ce soit par les e´toiles jeunes pre´sentes dans les galaxies hoˆtes de ces quasars
ou le quasar lui meˆme. Je pre´senterai donc un argument, base´ sur la corre´lation entre l’e´mission
infrarouge et radio, qui tend a` montrer que le chauffage des poussie`res des quasars a` grand de´-
calage spectral est au moins en grande partie duˆ a` l’activite´ de formation stellaire. J’expliquerai
ensuite comment de´river des quantite´s physiques telles que la tempe´rature des poussie`res, la
luminosite´ infrarouge lointain, la masse des poussie`res ou le taux de formation stellaire dans les
galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral a` partir de mesures (sub)millime´triques. En-
fin, je terminerai cette introduction en rappelant rapidement les re´sultats des releve´s de quasars
effectue´s a` z ∼ 4 avec MaMBo ainsi qu’a` z ∼ 4 et z ∼ 2 avec Scuba.
1.1 E´mission infrarouge et radio
L’e´mission infrarouge du milieu interstellaire est domine´e par l’e´mission des poussie`res. La
description de cette e´mission a principalement e´te´ effectue´e en suivant deux approches, l’une,
empirique, a permis de de´crire l’e´mission et l’extinction du milieu diffus interstellaire de fac¸on
cohe´rente (Desert et al. 1990), l’autre, the´orique, s’applique a` de´crire la physique corpusculaire
des grains et ainsi a` remonter a` l’e´mission astrophysique (Draine & Lee 1984).
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Apre`s un bref rappel des principales caracte´ristiques du mode`le de Desert et al. (1990),
qui permettront de fixer les caracte´ristiques spectrales globales de l’e´mission des poussie`res,
je pre´senterai plus pre´cise´ment le cas de l’e´mission des poussie`res dans le domaine infrarouge
lointain et je montrerai comment on peut de´crire simplement leur e´mission.
1.1.1 Milieu interstellaire
L’e´mission et l’extinction du milieu diffus interstellaire ont e´te´ mode´lise´es de fac¸on cohe´rente
par Desert et al. (1990). Leur mode`le met en jeu l’e´mission de trois composantes de poussie`res, a`
savoir, les porteurs aromatiques (PAH)), de taille comprise entre 0.4 et 1.2 nm, une composante
de petits grains de taille comprise entre 1.2 et 15 nm et enfin une composante de gros grains avec
des tailles comprises entre 15 et 110 nm. Ce mode`le empirique a e´te´ de´veloppe´ afin d’expliquer le
spectre infrarouge des cirrus galactiques. Les mode`les ulte´rieurs ont adapte´ la meˆme re´partition
et la meˆme nature de grains. Par exemple, le mode`le de Dale et al. (2001) reprend ce mode`le
en modifiant la distribution en tempe´rature des tre`s petits grains et en remplac¸ant le spectre
des porteurs aromatiques par un spectre plus re´aliste base´ sur une moyenne effectue´e sur des
observations faites avec ISO. De plus, il prend en compte la possible destruction des PAHs dans
les re´gions ou` le champ de rayonnement devient tre`s important (a` partir de 10 fois le champ de
rayonnement stellaire (ISRF) local). Ces mode`les ont e´galement e´te´ utilise´s dans de nombreuses
e´tudes, notamment celle de l’e´mission infrarouge inte´gre´e sur une galaxie. Ces mode`les se´parent
l’e´mission infrarouge des poussie`res en trois composantes, pre´sente´e par la figure 1.1 :
Gros grains (Big Grains - BG) Les gros grains sont compose´s de carbone et de silicate. La
distribution en taille de ces grains avec un rayon a compris entre a et a + da suit une loi
de puissance du type n(a) ∝ a−2.9 avec amin = 15 nm et amax = 110 nm. La capacite´
calorifique de ces grains suit celle des silicates et influe peu sur la tempe´rature des grains.
En effet, celle-ci ne varie pas plus de 1K suivant la taille des grains, on peut donc dire
que ceux-ci sont en e´quilibre thermique et que leur spectre d’e´mission peut eˆtre de´crit par
l’e´mission d’un corps noir.
Tre`s petit grains (Very Small Grains - VSG) L’exce`s d’e´mission du milieu diffus inter-
stellaire reporte´ entre les longueurs d’onde 20 et 100 µm ne peut pas s’expliquer par une
e´mission de gros grains et/ou de PAHs. Une troisie`me composante de grains de proprie´te´
interme´diaire est ne´cessaire. Tout comme les gros grains, les tre`s petits grains sont proba-
blement forme´s de carbone et silicate. Ils ne diffe`rent des gros grains que par leur taille.
Celle-ci suit une distribution du type n(a) ∝ a−2.6 avec amin = 12 nm et amax = 150 nm.
Bien que la nature exacte des petits grains soit toujours questionne´e puisque l’on doit
encore trouver une signature spectrale caracte´ristique entre 15 et 60 µm, on pense que
le chauffage des petits grains est interme´diaire entre l’e´quilibre thermique et le chauffage
par photon unique. On attend donc un spectre de corps gris pour de tre`s petits grains
baigne´s dans un environnement de chauffage intense, et, a` l’inverse, un profil d’e´mission
plus e´tendu a` grande longueur d’onde pour des environnements moins chauds.
Porteurs aromatiques (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons - PAHs) Une large fraction
de l’e´nergie (∼ 30%) e´mise par la poussie`re dans le milieu interstellaire est observe´e dans
le domaine proche ou moyen infrarouge. Cette e´mission est caracte´ristique de la pre´sence
de tre`s petits grains, ge´ne´ralement identifie´s a` des mole´cules Polycycliques Aromatique
Hydrocarbone´es (PAH), mole´cules de carbone planes aromatiques. Du fait de leur petites
tailles (n(a) ∝ a−3.0 avec amin = 0.4 nm et amax = 1.2 nm), ces mole´cules sont hors
e´quilibre thermique quand elles sont excite´es par un rayonnement UV/Visible. Leur tem-
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Fig. 1.1 – Mode`le de Desert et al. (1990)
rendant compte de l’e´mission infrarouge des
cirrus galactiques. Les trois composantes
de ce mode`les, PAHs, VSGs et BGs, sont
repre´sente´es. Le pics d’e´mission des gros
grains de´pends fortement de leur tempe´ra-
ture, ici a` ∼ 19 K pour repre´senter l’e´mis-
sion des cirrus galactiques.
pe´rature fluctue et peut atteindre des valeurs bien supe´rieures a` la tempe´rature d’e´quilibre.
Ces grosses mole´cules sont caracte´rise´es par une famille de bandes en e´mission caracte´ris-
tiques des compose´s aromatiques polycycliques, les principales se trouvant a` 3.3, 6.2, 7.7,
8.6, 11.3 et 12.7 µm.
Le mode`le de Desert et al. (1990) ne´cessite donc un nombre de parame`tres important, comme
l’abondance respective des diffe´rentes composantes, leurs capacite´s calorifiques ou leurs distri-
butions en taille ainsi que le champ de rayonnement. Le nombre d’observables ne´cessaires a` leurs
ajustements est donc e´leve´.
Dans le cas des quasars a` grand de´calage spectral, il n’existe que peu d’observables, notam-
ment dans le domaine proche et moyen infrarouge ou` les premie`res mesures vraiment contrai-
gnantes vont venir du satellite Spitzer. C’est pourquoi le mode`le de Desert et al. (1990) n’est
pas directement applicable aux observations de quasars a` grand de´calage spectral, d’autant plus
qu’il a e´te´ e´labore´ pour reproduire les proprie´te´s d’e´mission et d’extinction des grains galac-
tiques, avec leur me´tallicite´ et leur conditions environnementales. Ainsi une description plus
simple de l’e´mission des poussie`res dans le domaine infrarouge est ne´cessaire, notamment dans
le domaine infrarouge lointain pour lequel des contraintes existent pour les quasars a` grand
de´calage spectral.
1.1.2 E´mission infrarouge lointain des poussie`res
Dans le milieu interstellaire, l’e´mission infrarouge lointain est domine´e par de gros grains
de poussie`re en e´quilibre thermique comme de´crit pre´ce´demment par le mode`le de Desert et al.
(1990). Ce mode`le de´crit le domaine infrarouge moyen comme domine´ par l’e´mission des VSG,
dans le cas de quasars a` grand de´calage spectral, il est possible que ce domaine soit domine´ par
une composante de grains de poussie`res chaudes (Twarm ≥ 100 K). Cette composante est encore
mal connue car peu d’observations existent a` ces longueurs d’ondes, le chapitre 2 revient sur ces
proble`mes. Nous allons nous inte´resser a` l’e´mission d’un nuage de gros grains a` une tempe´rature
donne´e. L’intensite´ e´mergeant d’un nuage de poussie`re ne contenant qu’un seul type de grain,
notamment avec une seule taille, et a` l’e´quilibre thermique a` une tempe´rature de Tdust est donne´e
par
Iν = [1− e−τdust(ν)] Bν(Tdust), (1.1)
ou` τdust(ν), la profondeur optique, s’e´crit τdust(ν) = κ(ν) σdust ou` σdust est la densite´ par unite´
de surface des poussie`res, inte´gre´e sur la ligne de vise´e. La densite´ des poussie`res par unite´ de
surface peut encore s’e´crire σdust = xdust µ mH N(H), ou` xdust est le rapport gaz sur poussie`re,
µ la masse atomique moyenne du gaz et N(H) est la colonne densite´ d’hydroge`ne. Ceci de´finit
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Fig. 1.2 – Gauche : Coefficient d’absorption des poussie`res de type graphite ou silicate calcule´e
a` partir des constantes optiques de Draine & Lee (1984). Droite : E´mission d’une composante
de poussie`re suivant les diffe´rentes approximations faites dans le texte.
l’e´missivite´ de la poussie`re par atome d’hydroge`ne ǫdust(λ) = κ(ν) xdust µ mH. Enfin, Bν(T ) est
la fonction de Planck
Bν(T ) =
2hν3
c2
1
ehν/kBT − 1 , (1.2)
avec T la tempe´rature (K), ν la fre´quence (Hz), h, la constante de Planck, kB la constante de
Boltzman, et c la vitesse de la lumie`re. Le coefficient d’absorption des poussie`res κ(ν) est de´fini
comme κ(ν) = Qabs(a, ν)/(4/3 a ρ) ou` a est le rayon effectif des grains, ρ la densite´ intrinse`que
des poussie`res et Qabs leur coefficient d’absorption. Les coefficients d’absorption du graphite
et des silicates ”astronomiques” ont e´te´ estime´s par Draine & Lee (1984) a` partir de donne´es
de laboratoire et de donne´es d’observation astronomiques. Ces coefficients sont disponibles en
ligne23.
E´mission optiquement mince
Cette opacite´ des poussie`res κν est repre´sente´e sur la figure 1.2 en fonction de la longueur
d’onde pour des grains de silicate et/ou de graphite. A` grande longueur d’onde, l’opacite´ des
poussie`res suit une loi de puissance et peut s’approximer par une fonction de la forme κ(ν) =
κ0(ν/ν0)
β , ainsi τdust ≪ 1, l’e´mission est optiquement mince et l’intensite´ e´mergente du nuage
peut alors eˆtre approxime´e par Iν = σdust κ(ν) Bν(Tdust). Dans le cas d’un nuage avec une
e´mission isotrope, sa luminosite´ s’e´crit comme L = 4π A
∫
ν Iν , avec A l’aire du nuage. Sous
l’approximation optiquement mince, ce calcul peut eˆtre fait analytiquement en utilisant
∫
ν Iν ∝∫
x3+β/(ex − 1) dx = Γ(4 + β) ζ(4 + β), ou` Γ et ζ sont respectivement la fonction Gamma
d’Euler et la fonction Zeta de Riemann. En remarquant que σdust × A = Mdust, la masse du
nuage de poussie`re, la luminosite´ du nuage s’e´crit alors
L = 4π Mdust κ0
(
kB
ν0 h
)β Γ(4 + β) ζ(4 + β)
π5/15
σ T 4+β . (1.3)
ou` σ est la constante de Stefan. Le flux net observe´ Sν est le produit de l’intensite´ e´mergente Iν
23 http://www.astro.princeton.edu/~draine/dust/dust.diel.html
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et de la taille angulaire du nuage Ωdust = A/D
2, ou` D est la distance au nuage. Il s’e´crit alors
Sν =Mdust κ(ν) Bν(Tdust)/D
2. (1.4)
On peut donc ainsi de´duire la masse de poussie`re a` partir de la mesure d’un flux a` grande
longueur d’onde, en connaissant la tempe´rature et l’opacite´ des poussie`res. On peut e´galement
de´river la luminosite´ a` partir de la mesure d’un flux, en e´galisant Mdust dans les e´quations
1.3 et 1.4, soit
L = 4πD2
(
kB
h
)β Γ(4 + β) ζ(4 + β)
π5/15
σ T 4+β
Sν
νβ Bν(T )
. (1.5)
De´ge´ne´rescence tempe´rature-indice spectral
Lorsque deux mesures de l’e´mission infrarouge lointain sont disponibles a` deux fre´quences
distinctes, Fν1 et Fν2 , en faisant l’hypothe`se que ces deux e´missions proviennent de la meˆme
composante de poussie`re, on peut alors e´galiserMdust dans l’e´quation 1.4 et relier la tempe´rature
Tdust et l’indice spectral d’e´mission de poussie`re β par
αehν1/kTdust − ehν2/kTdust = α− 1, (1.6)
ou` α = (ν2/ν1)
3+β Fν1/Fν2 . Cette e´quation est la forme analytique de la de´ge´ne´rescence dite
β−Tdust et permet de de´river un parame`tre en fonction de l’autre. Bien que cette de´ge´ne´rescence
permette une infinite´ de solutions ajustant les deux densite´s de flux mesure´es, certaines de ces
solutions peuvent eˆtre facilement exclues sur des conside´rations physiques sur l’e´mission de la
poussie`re, par exemple a` l’extreˆme en excluant les tempe´ratures au dela` de la tempe´rature de
sublimation des poussie`res ∼ 3500 K ou celle en dec¸a` du rayonnement de fond cosmologique.
1.1.3 E´mission radio
L’e´mission radio des galaxies est domine´e par deux types de rayonnement, le rayonnement
synchrotron et le rayonnement de freinage (free-free ou de Bremhsstralung). Ce dernier, duˆ
au freinage des e´lectrons libres dans le champ des noyaux atomiques, a un spectre d’e´mission
thermique plat a` basse fre´quence (ν < 10 GHz) et presque plat a` plus grande grande fre´quence
Iν ∝ ν−0.1. Le rayonnement de freinage est souvent non dominant dans la distribution spectrale
d’e´nergie (SED) des galaxies et nous le ne´gligerons par la suite.
L’e´mission synchrotron est e´mise par des e´lectrons ultrarelativistes en mouvement giratoire
dans un champ magne´tique. Le spectre d’e´mission synchrotron est maximal a` la fre´quence
(νm/GHz) ≈ 0.016(B sin θ/µG)(E/GeV )2 avec B, l’intensite´ du champ magne´tique, et E, l’e´ner-
gie d’un e´lectron. Ces e´lectrons vont perdre de l’e´nergie en e´mettant un rayonnement et, en faisant
l’hypothe`se que ces e´lectrons e´mettent seulement a` leur fre´quence maximale, tout en prenant
compte des pertes par effet Compton inverse, l’intensite´ e´mergente s’e´crit alors
Iν ∝ ν
−α0
1 + (ν/νb)∆α
(1.7)
ou` ∆α = 1/2 et α0 = (γ − 1)/2, γ e´tant l’exposant du spectre d’e´nergie de ces e´lectrons
(N(E) = N0E
−γ) avec une valeur qui de´pend de chaque supernova e´tudie´e, a` l’origine de leur
acce´le´ration, mais qui typiquement vaut γ ≈ 2.5. νb est la fre´quence de coupure ou` l’indice du
spectre d’e´mission passe de α0 a` α0+∆α. Cette fre´quence critique est difficile a` de´terminer et, la
plupart du temps, l’e´mission synchrotron est bien de´crite par une loi de puissance en Iν ∝ ν−α0 .
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Fig. 1.3 – Gauche : Relation entre la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz et 60 µm pour
l’e´chantillon IRAS 2 Jy. Le trait plein correspond a une relation line´aire - voir texte. Droite :
Relation entre les flux a` 1.4 GHz et 60 µm pour le meˆme e´chantillon. Le trait plein correspond a`
la meˆme relation que pre´ce´demment. Les cercles identifient les sources avec un exce`s radio. (tire´
de Yun et al. (2001))
Corre´lation IR-radio
Une corre´lation entre l’e´mission infrarouge a` 10 µm et l’e´mission radio a` 1415 MHz pour les
noyaux de galaxies Seyfert a e´te´ de´couverte par van der Kruit (1971). On pensait au de´part que
l’e´mission infrarouge et l’e´mission radio e´taient dues toutes les deux a` l’e´mission d’e´lectrons ul-
trarelativistes acce´le´re´s par le noyau actif de la galaxie. Harwit & Pacini (1975) propose`rent alors
que l’e´mission infrarouge e´tait le fait de la poussie`re contenue dans des re´gions Hii, tandis que
l’e´mission radio e´tait domine´e par l’e´mission synchrotron d’e´lectrons ultrarelativistes produits
lors des explosions de supernovae.
Avec l’arrive´e du satellite IRAS, de grands releve´s infrarouge ont e´te´ effectue´s et ont permis
d’e´tudier cette relation plus en de´tail (Helou et al. 1985; Condon 1992). Plus re´cemment, Yun
et al. (2001) ont recherche´ les contreparties radio du releve´ IRAS Redshift Survey, et publie´
un nouveau catalogue, le IRAS 2Jy sample, de 1809 galaxies limite´ en flux (S60µm > 2 Jy),
contenant les flux IRAS a` 60 et 100 µm et le flux radioVLA a` 1.4 GHz. La corre´lation L1.4 GHz−
L60 µm est suivie par plus de 98 % des sources de cet e´chantillon (voir figure 1.3) avec
log(L1.4 GHz) = (0.99 ± 0.01) log(L60 µm) + (12.07 ± 0.08). (1.8)
Cette corre´lation a e´galement e´te´ observe´e pour de nombreux types de sources, depuis des
galaxies a` flambe´es d’e´toiles a` des galaxies elliptiques en passant par des galaxies spirales. Cette
corre´lation infrarouge-radio est explique´e par le fait que les e´missions radio et infrarouge sont
toutes deux des traceurs de la formation stellaire. En effet, si l’e´mission IR est un bon traceur
de la formation stellaire re´cente, a` travers l’absorption, par la poussie`re, de l’e´mission UV des
e´toiles jeunes, et que l’e´mission synchrotron trace la formation stellaire, a` travers les explosions
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de supernovae des e´toiles massives, la correlation entre infrarouge et radio doit eˆtre line´aire.
C’est ce qui est observe´ sur 5 ordres de grandeurs sur l’e´chantillon IRAS 2 Jy, ce qui en fait
une des meilleures corre´lations observe´es en astrophysique.
De nombreuses e´tudes ont e´te´ effectue´es sur la possible non-line´arite´ de cette relation. En
effet, il est surprenant que cette corre´lation soit si forte car l’e´mission infrarouge peut aussi eˆtre
en partie due a` l’e´mission diffuse des cirrus chauffe´s par le champ de rayonnement ambiant, ce
qui limite le lien entre e´mission infrarouge et formation stellaire, notamment dans les galaxies
a` faible formation stellaire. La non-line´arite´ de la relation est e´tudie´e a` travers le parame`tre q
de´fini par Condon (1992), pour une source a` z = 0, comme
q = log
(
FIR
3.75 × 1012 W m−2
)
− log
(
S1.4 GHz
W m−2 Hz−1
)
, (1.9)
ou` S1.4 GHz est le densite´ de flux radio mesure´e a` 1.4 GHz et FIR est une mesure de l’e´mission
infrarouge donne´e par
(
FIR/W m−2
)
= 1.25 × 10−14 (2.58 S60µm + S100µm/Jy) avec S60µm et
S100µm les flux IRAS mesure´s respectivement dans les bandes 60 et 100 µm. La plupart des
galaxies de l’e´chantillon IRAS 2 Jy ont une valeur de q = 2.34, typique des galaxies a` flambe´es
d’e´toiles. On de´finit ainsi des limites d’exce`s infrarouge ou radio avec des e´cart a` log 5 par rapport
a` la valeur moyenne Yun et al. (2001).
Sopp & Alexander (1991) ont e´tendu l’e´tude de cette corre´lation a` diffe´rents types d’objets,
reprenant les diffe´rentes e´tudes faites sur des galaxies normales, pre´coces et des galaxies radio, ils
ont e´galement inclus des galaxies actives de type Seyfert, quasars radio fort (Radio Loud QSOs)
et radio faible (Radio Quiet QSOs) et des Ultra Luminous InfraRed Galaxies (ULIRGs). Ils ont
ainsi montre´ que les RQQSOs suivaient la meˆme corre´lation que les galaxies normales et les
ULIRGs, tandis que les RLQSOs et les radio galaxies suivaient une corre´lation se´pare´e et plus
disperse´e. Contrairement aux RLQSOs, la corre´lation suivie par les RQQSOs peut-eˆtre explique´e
par un mode`le de flambe´e d’e´toiles (Colina & Perez-Olea 1995). Dans le cas des RLQSOs, la
contribution dominante de l’AGN induirait alors une dispersion plus importante des flux radio
observe´s. Les auteurs concluent que des re´gions de formation stellaire doivent eˆtre pre´sentes
autour du noyau actif de la plupart des RQQSOs.
1.2 De la poussie`re a` grand z
Dans le domaine (sub)millime´trique, les observations de sources a` grand de´calage spectral
sondent leur e´mission infrarouge. En effet, en observant des sources a` grand de´calage spectral
dans le millime´trique, on de´tecte en re´alite´ leur e´mission dans l’infrarouge lointain, de´cale´e en
suivant νrest/νobs = 1 + z ou` z est le de´calage spectral, νrest et νobs e´tant respectivement les
fre´quences d’e´mission et de re´ception. Dans le cas de releve´s (sub)millime´trique ou` un seul point
photome´trique a e´te´ mesure´, il n’est pas possible de distinguer une e´mission thermique due
a` des poussie`res, d’une e´mission non-thermique synchrotron. Cependant, pour la plupart des
sources, des observations radio permettent de valider l’hypothe`se d’une e´mission thermique des
poussie`res en de´rivant l’indice spectral radio-IR, qui diffe`re fortement entre le cas d’une e´mission
thermique de poussie`re dans l’infrarouge accompagne´ d’une e´mission synchrotron en radio et le
cas d’une e´mission synchrotron pure, pour lequel l’indice spectral radio-IR est beaucoup plus
plat. Il existe un certain nombre de QSOs a` grand de´calage spectral dont les SEDs ont e´te´
observe´es a` plusieurs longueurs d’onde (sub)millime´triques. Pour les plus brillants d’entre eux,
ces mesures multi-longueurs d’onde ont mis en e´vidence le fait que leur e´mission infrarouge
lointain e´tait domine´e par l’e´mission thermique des poussie`res, et, pour certain d’entre eux, de
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Fig. 1.4 – Distribution spectrale d’e´nergie
de Pss 2322+1944. Les triangles et les car-
re´s sont les mesures effectue´es a` 850 µm
(Isaak et al. 2002) ; 1.2 mm (Omont et al.
2001) ; 1.4 et 5 GHz (Carilli et al. 2001a) ;
450 µm, 1.35 mm et 3 mm de Cox et al.
(2002). M82 est pre´sente´ en comparaison
avec toutes les mesures de continuums dis-
ponibles ainsi que les spectres ISO LWS
et SWS Colbert et al. (1999). Tire´ de Cox
et al. (2002).
de´terminer la tempe´rature et l’indice spectral de ces poussie`res (voir chapitre 2). Parmi ceux-
ci, le cas de Pss 2322+1944 sera de´taille´ ici. Enfin je de´taillerai le passage des observations
submillime´triques a` la de´rivation des grandeurs physiques intrinse`ques des QSOs e´tudie´s telles
que la luminosite´ infrarouge lointain, la masse de poussie`re ou le taux de formation stellaire.
1.2.1 Cas particulier : Pss 2322+1944
Avec une densite´ de flux de S1.2 mm = 9.6 ± 0.5 mJy, Pss 2322+1944 est, a` z = 4.12, le
quasar le plus brillant de´tecte´ dans le releve´ a` 1.2 mm des quasars Pss a` z ≥ 4 (Omont et al.
2001). Cette source a e´galement e´te´ observe´e, et de´tecte´e, a` 450 et 850 µm avec Scuba au JCMT
ainsi qu’a` 1.4 et 5 GHz au VLA (Isaak et al. 2002; Cox et al. 2002; Carilli et al. 2001b). Les
recherches qui ont conduit a` la de´tection de l’e´mission de CO ont e´galement permis d’obtenir
les densite´s de flux du continuum a` 90 et 225 GHz (Cox et al. 2002). Cet ensemble de donne´es
continuum est repre´sente´ sur la figure 1.4 en superposition avec la densite´ spectrale d’e´nergie de
la galaxie Messier 82 (M82), de´cale´e en fre´quence pour reproduire le de´calage spectral de Pss
2322+1944, et normalise´e a` 850 µm.
La forte similarite´ des densite´s spectrales d’e´nergie de M82 et Pss 2322+1944 indique
que l’e´mission infrarouge de ce dernier est due a` une composante de poussie`re, chauffe´e par
l’activite´ des e´toiles jeunes comme dans le cas deM82. Cette similarite´ a e´galement e´te´ constate´e
pour plusieurs autres quasars a` grand de´calage spectral pour lesquelles des observations multi
longueurs d’onde existent, par exemple Bri 1335-0417 a` z = 4.4 ou Br 1202-0725 a` z = 4.7.
De plus, dans le cas de Pss 2322+1944, des observations a` 1.4 GHz effectue´es au VLA par
Carilli et al. (2003) ont re´solu l’e´mission du continuum radio en un anneau d’Einstein, re´sultant
de l’amplification gravitationnelle de la source par une masse situe´e dans l’alignement de la ligne
de vise´e. Cette e´mission a pu eˆtre mode´lise´e par un disque de gaz et de poussie`re d’un rayon de
2 kpc entourant le noyau actif. Sur une telle distance, le noyau actif ne peut pas eˆtre responsable
du chauffage des poussie`res, et les auteurs concluent en favorisant l’hypothe`se d’un chauffage de
la poussie`re duˆ principalement a` la formation stellaire.
1.2.2 De l’infrarouge au taux de formation stellaire
On peut utiliser le formulaire e´tabli a` la section 1.1 pour de´crire l’e´mission millime´trique
observe´e des quasars a` grand de´calage spectral, l’estimateur de distance approprie´ ici est alors
la distance lumineuse DL. Si l’e´mission infrarouge lointain des quasars a` grand de´calage spectral
peut eˆtre repre´sente´e par l’e´mission d’un seul nuage de poussie`re, de nature homoge`ne, a` la
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tempe´rature Tdust, leur luminosite´ monochromatique infrarouge lointain peut alors eˆtre de´crite
par :
Lνrest = 4 π Mdust κ(νrest) Bνrest(Tdust) (1.10)
Tempe´rature
En exprimant les densite´s de flux observe´es comme Sνobs = (1+z)Lνrest/4πDL
2, on remarque
que Sνobs ∝ Bνrest(Tdust) = Bνobs(Tdust/(1 + z)). Ainsi on peut de´terminer la tempe´rature des
poussie`res a` partir des luminosite´s monochromatiques ou, en corrigeant d’un facteur 1 + z,
directement a` partir des densite´s de flux observe´es. La de´termination de la tempe´rature et de
l’indice spectral des poussie`res dominant l’e´mission infrarouge lointain des galaxies hoˆtes des
quasars a` grand de´calage spectral est de´veloppe´e au chapitre 2. En moyenne, la tempe´rature des
poussie`res dominant l’e´mission infrarouge lointain dans les quasars a` grand de´calage spectral
est de l’ordre de Tdust = 50 K avec un indice spectral effectif de β = 1.6. L’indice spectral des
silicates ou de graphite est de l’ordre de 2 dans l’infrarouge lointain. Un indice spectral effectif
plus petit met en e´vidence une distribution de la tempe´rature des grains, ce qui est explique´
par l’inte´gration effectue´ sur une galaxie comple`te, incluant des re´gions avec des conditions
d’excitation diffe´rentes.
Cette distribution de tempe´ratures des poussie`res peut eˆtre de´crite de manie`re simplifie´e a`
l’aide de deux composantes de poussie`res, une composante chaude a` Tw > 30 K et une compo-
sante froide a` Tc = 15 − 20 K. Ainsi, Dunne & Eales (2001) de´crivent la distribution d’e´nergie
spectrale des galaxies de l’e´chantillon IRAS Bright Galaxy Sample par
Sν = Nw × νβw Bν(Tw) +Nc × νβc Bν(Tc),
ou` Nw etNc sont les masses relatives des composantes chaude et froide. Notons que ce formalisme
peut-eˆtre facilement e´tendu a` une distribution continue de tempe´rature, avec
Lνrest = 4πMdust
∫ Tmax
Tmin
f(T )κ(νrest)Bνrest(T ) dT,
avec
∫ Tmax
Tmin
f(T )dT = 1, f(T ) repre´sentant la masse relative de poussie`re entre T et T + dT . De
plus, dans le cas des quasars a` grand de´calage spectral, une composante de poussie`res chaudes
chauffe´es directement par l’AGN a` Th > 80 K, et dont l’e´mission dominerait leur domaine infra-
rouge proche et moyen, peut influencer la de´termination des proprie´te´s de l’e´mission dominant
l’infrarouge lointain. Cependant, dans les quelques cas ou` cette e´tude est possible, il semblerait
qu’une se´paration nette entre Th et Tw soit suffisante pour que l’e´mission infrarouge lointain ne
soit pas contamine´e par l’e´mission des poussie`res chauffe´es directement par l’AGN (voir chap. 2).
Luminosite´ infrarouge lointain
La luminosite´ infrarouge lointain, LFIR, des quasars a` grand de´calage spectral est de´finie
comme l’inte´grale, en fre´quence, des luminosite´s monochromatiques d’un corps noir modifie´
rendant compte de leur e´mission dans l’infrarouge lointain, L =
∫
Lνrest dνrest. En suivant l’hy-
pothe`se d’une seule tempe´rature de poussie`re Tdust et d’un indice spectral β, on peut e´galement
obtenir une relation similaire a` l’e´quation 1.5 entre la luminosite´ et une densite´ de flux observe´e
Sνobs ,
LFIR =
4πDL
2
(1 + z)
(
kB
h
)β Γ(4 + β) ζ(4 + β)
π5/15
σ Tdust
4+β
νrestβ Bνrest(Tdust)
Sνobs . (1.11)
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Ainsi, une source, a` un de´calage spectral de z = 4, et avec une densite´ de flux a` 250 GHz de
S250GHz = 1 mJy a une luminosite´ infrarouge lointain de LFIR = 5× 1012 L⊙, si la composante
de poussie`re dominant l’infrarouge lointain est a` une tempe´rature de Tdust = 50 K avec un indice
spectral de β = 1.6.
L’incertitude sur LFIR peut s’e´crire(
σLFIR
LFIR
)2
=
(
σSνobs
Sνobs
)2
+
(
log
kBTdust
hνrest
+
∂
∂βΓ(4 + β) ζ(4 + β)
Γ(4 + β) ζ(4 + β)
)2
σβ
2
+
(
(4 + β)− x e
x
ex − 1
)2(σTdust
Tdust
)2
,
avec x = hνrest/kBTdust. Cette incertitude est domine´e par les incertitudes de β et Tdust. Le
chapitre 2 pre´sente les contraintes que l’on peut obtenir sur la tempe´rature et l’indice spectral
des poussie`res dans les galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral a` partir de mesures
photome´triques dans le domaine (sub)millime´trique, notamment a` 350 µm.
L’hypothe`se faite en ne prenant qu’une seule composante de tempe´rature et un indice spectral
effectif n’intervient que peu dans la de´termination de la luminosite´ infrarouge lointain. En effet,
une distribution de tempe´rature aurait pour conse´quence de diminuer l’indice spectral effectif des
poussie`res. Cependant, la description effective de l’e´mission infrarouge lointain rend bien compte
de la distribution spectrale d’e´nergie, et ainsi l’inte´gration faite est une estimation robuste de
la luminosite´ infrarouge lointain. Enfin, cette de´finition diffe`re de celle base´e sur les flux IRAS
a` 60 et 100 µm (Sanders & Mirabel 1996) ou celle de´finie en inte´grant de 40 a` 1000 µm sur les
ajustements de densite´ spectrale d’e´nergie (Dunne et al. 2000). Il faudra donc faire attention en
comparant les valeurs obtenues par l’une ou l’autre me´thode.
Masse de poussie`re
La masse de poussie`re, Mdust, peut eˆtre de´duite a` partir d’une mesure de densite´ de flux
Sνobs , en inte´grant l’e´quation 1.10 et en l’e´galisant avec l’e´quation 1.11, soit
Mdust =
DL
2
(1 + z)
Sνobs
κ(νrest) Bνrest(Tdust)
. (1.12)
L’incertitude sur la masse de poussie`re σMdust est(
σMdust
Mdust
)2
=
(
σSνobs
Sνobs
)2
+
(
σκ0
κ0
)2
+
(
log
νrest
ν0
)2
σβ
2 +
(
x ex
ex − 1
)2(σTdust
Tdust
)2
,
Une de´termination pre´cise de β et Tdust est donc ne´cessaire (voir chapitre 2), ainsi, on cher-
chera a obtenir une valeur de κ la plus proche possible de νrest afin de limiter au maximum l’effet
de l’incertitude sur β. Enfin, dans certain cas, le coefficient d’absorption des poussie`res, κ0 peut
devenir la premie`re source d’incertitude de Mdust. En effet, comme le montre la table 1.1, les
estimations du coefficient d’absorption de la poussie`re peuvent varier d’un facteur ∼ 4 (Alton
et al. 2004). Cependant si on fixe cette valeur et que l’on fait l’hypothe`se que la composition de
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Re´fe´rences κ(1.2 mm) †
(cm2/g)
Hildebrand (1983) ne´buleuse 1/κ(250µm) 0.1 g/cm2 0.43
Boulanger et al. (1996) nuage Hi ǫ(250µm) 1.0 10−25 cm2 0.26‡
Alton et al. (2004) galaxie spirale κ(1.2µm) 0.57 cm2/g 0.57
Kruegel et al. (1990) Poussie`re κ(1.3mm) 0.1 cm2/g 0.12
Silicate κ(1.3mm) 0.17 cm2/g 0.20
Mat. Ints. κ(1.3mm) 0.003 cm2/g 0.004
Dunne et al. (2000) Poussie`re κ(850µm) 0.077 m2/kg 0.39
Tab. 1.1 – Principales re´fe´rences pour la valeur du coefficient d’absorption κ, mesure´e et the´o-
rique. † : ramene´ a` 1.2 mm avec β = 2. ‡ : calcule´ a` partir d’un rapport gaz sur poussie`re de 1%
valide dans le voisinage solaire
la poussie`re ne varie pas d’un objet a` l’autre, les valeurs relatives de masse de poussie`re, d’un
objet a` l’autre, seront correctes, a` de´calage spectral constant.
Pour la de´termination de la masse de poussie`re, l’hypothe`se d’une e´mission par une seule
composante de poussie`re est ici tre`s forte. En effet, Dunne et al. (2000) et Dunne & Eales (2001)
ont montre´ que cette hypothe`se peut sous-estimer la masse de poussie`re par un facteur 1.5 a` 3
car une composante de poussie`re froide, peu lumineuse, peut dominer la masse de poussie`re de la
galaxie. La de´termination des parame`tres de cette composante reste tre`s incertaine, notamment
pour les quasars a` grand de´calage spectral pour lesquels peu de mesures permettent de poser
des contraintes dans ce domaine de longueurs d’onde. La de´ge´ne´rescence des parame`tres ne
permet pas leur de´termination simultane´e et il est ne´cessaire, d’effectuer des ajustements soit en
fixant β = 2, soit avec deux composantes de poussie`res ou` l’une des deux tempe´ratures est fixe´e,
ou enfin avec une distribution de tempe´rature continue simplement parame´tre´e. Le chapitre 2
revient sur ces diffe´rents proble`mes.
Taux de formation stellaire
Il est possible de de´duire le taux de formation stellaire a` partir de la luminosite´ infrarouge
lointain. En effet, si on fait l’hypothe`se que le rayonnement infrarouge lointain est duˆ a` des
poussie`res chauffe´es exclusivement par des e´toiles jeunes et qu’elles absorbent leur rayonnement
de fac¸on parfaite, la luminosite´ infrarouge lointain est alors e´gale a` la luminosite´ bolome´trique
des e´toiles chauffant les poussie`res. Le transfert complet du rayonnement des e´toiles jeunes en
rayonnement infrarouge par les poussie`res n’est pas parfait et on peut de´finir δSB < 1 le rapport
entre ces deux grandeurs. Par la suite, les taux de formations stellaire ainsi de´duits, seront donc
toujours des limites supe´rieures.
Dans le cas d’une formation stellaire continue, le taux de formation stellaire, M˙SF, peut eˆtre
relie´ a` la luminosite´ bolome´trique des e´toiles par
L = M˙SF
∫
t(m) l(m) ψ(m) dm∫
m ψ(m) dm
(1.13)
ou` l(m) est la luminosite´ bolome´trique d’une e´toile de masse m, ψ(m) la fonction de masse
initiale et t(m) le temps pendant lequel l’e´toile contribue au chauffage des poussie`res, que l’on
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Fig. 1.5 – Taux de formation stellaire par lu-
minosite´ totale, δMF, pour une flambe´e d’e´toile
continue en fonction de l’aˆge de la flambe´e
d’e´toile, en adoptant diffe´rent fonction de masse
initiale.Lignes pleines : fonction de masse ini-
tiale de type Salpeter avec mlow = 0.1 M⊙ et
mhigh = 1.6 M⊙ (ligne supe´rieure et infe´rieure,
respectivement), avec les temps de vie et lumino-
site´ de Schaerer et al. (1993). Tiret : idem mais
en utilisant les temps de vie et les luminosite´s de
Telesco & Gatley (1984). Tiret-pointille´s : idem
mais en utilisant une fonction de masse initiale
plate en dessous de 1 M⊙. Pointille´s : idem mais
avec une fonction de masse initiale log-normale :
d logψ/d logm = − logm.
Tire´ de Omont et al. (2001)
prendra ici e´gal a` son temps de vie (Thronson & Telesco 1986). Dans l’e´quation 1.13, le rapport
des inte´grales est en fait celui de la luminosite´ et de la masse des e´toiles qui vont contribuer
au chauffage des poussie`res. Ainsi pour une flambe´e stellaire d’une dure´e T0, on peut e´crire
l’inte´grale du nume´rateur comme∫
ti(m) l(m) ψ(m) dm =
∫ m0
mmin
T0 l(m) ψ(m) dm
+
∫ msup
m0
t(m) l(m) ψ(m) dm.
On peut ainsi de´finir δMF = M˙SF [M⊙ yr
−1]/Lbol [10
10 L⊙], la constante de proportionnalite´
qui relie le taux de formation stellaire a` la luminosite´ bolome´trique des e´toiles jeunes. Ainsi
M˙SF = δMF δSB LFIR /10
10 L⊙. Le calcul de δMF de´pend donc de la fonction de masse initiale,
des luminosite´s et du temps de vie des e´toiles. Omont et al. (2001) ont utilise´, dans un premier
temps, une fonction de masse initiale de type Salpeter avec ψ(m) = m−2.35 et les expressions
donne´es par Telesco & Gatley (1984) pour les luminosite´s et le temps de vie des e´toiles. Ils en
de´duisent 1.2 < δMF < 3.8 pour une dure´e de formation stellaire de 100 Myr, des valeurs plus
petites d’un facteur 2 que celle utilise´es par Thronson & Telesco (1986) avec une dure´e de 2 Myr,
inapproprie´e pour l’e´tude des quasars a` grand de´calage spectral ou` la formation stellaire devrait
se faire sur des dure´es comparable au temps dynamique dans ces objets. Omont et al. (2001)
ont e´galement utilise´ des mode`les d’e´volution stellaire (Schaerer et al. 1993), et, en conside´rant
plusieurs me´tallicite´s et une fonction de masse initiale plus re´aliste, concluent que 0.8 < δMF < 2.
La figure 1.5 pre´sente le coefficient δMF en fonction de l’aˆge de la flambe´e stellaire pour diffe´rentes
fonctions de masse initiale et diffe´rents mode`les de luminosite´ et temps de vie des e´toiles.
Ainsi, en suivant cette prescription, une source a` z = 4 avec une densite´ de flux a` 250 GHz
de S250GHz = 1 mJy, a un taux de formation stellaire compris entre 400 et 1000 δSB M⊙ yr
−1.
Cependant, il faut noter que ces valeurs sont des limites supe´rieures, puisque δSB < 1.
Chapitre 2
Observation a` 350 µm et
distribution spectrale d’e´nergie :
Proprie´te´s des poussie`res
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A grand de´calage spectral, une grande partie de la formation stellaire a lieu dans des galaxies
ultra-lumineuses contenant de grandes quantite´s de poussie`res qui absorbent le rayonnement des
e´toiles nouvellement forme´es et le re´e´mettent en rayonnement thermique infrarouge autour de
∼ 50 K (voir chap 1). La densite´ spectrale d’e´nergie (SED) de la plupart des sources a` grand
de´calage spectral est mal connue, notamment dans le domaine infrarouge. Par exemple dans
le cas des quasars, les poussie`res peuvent e´galement eˆtre chauffe´es, par l’AGN lui meˆme, a` des
tempe´ratures e´leve´es (> 100 K) et l’e´mission de cette composante de poussie`re dominerait alors
le domaine infrarouge proche et moyen. La tempe´rature Tdust et l’indice spectral β de l’e´missivite´
des poussie`res sont des parame`tres clefs pour de´duire les proprie´te´s des sources telles que leur
luminosite´ infrarouge ou la masse de poussie`re a` l’origine de ce rayonnement. Ces deux quantite´s
sont fondamentales dans l’e´tude de l’e´mission infrarouge des quasars a` grand de´calage spectral.
La de´termination observationnelle de ces deux parame`tres ne´cessite de bien e´chantillonner la
distribution spectrale submillime´trique, en particulier au voisinage de son maximum ≤ 500 µm.
De telles observations restent difficiles a` partir du sol a` cause de la mauvaise transmission
atmosphe´rique, meˆme a` partir des meilleurs sites actuels, comme le Mauna Kea. La de´termination
des valeurs typiques de Tdust et β repose donc sur l’observation d’un petit nombre de sources, une
dizaines avant nos observations, dans les feneˆtres atmosphe´riques a` 450 µm ou mieux a` 350 µm
(Benford et al. 1999), (voir e´galement les disussions dans Priddey & McMahon 2001; Blain et al.
2003). Les valeurs moyennes de Tdust et β ainsi de´termine´es sont la base de l’estimation de la
luminosite´ dans l’infrarouge lointain des releve´s de quasars de´tecte´s seulement a` grande longueur
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d’onde a` 1.2 mm ou 850 µm.
Dans ce chapitre, je pre´senterai des observations a` 350 µm d’un e´chantillon de 6 quasars
a` grand de´calage spectral (1.8 < z < 6). Toutes les sources ont e´te´ de´tecte´es, doublant ainsi
le nombre de sources pour lesquelles de telles mesures sont disponibles. Avec les observations
existantes a` plus grandes longueurs d’onde, la mesure a` 350 µm permet de contraindre la tem-
pe´rature et l’indice spectral des poussie`res dans ces quasars a` grand de´calage spectral et ainsi
leurs luminosite´s dans l’infrarouge lointain. Ce travail a conduit a` une publication soumise a` la
revue ApJ pre´sente´e en fin de chapitre.
2.1 Observations Sharc-ii a` 350 µm
Afin de mieux contraindre la tempe´rature des poussie`res dans les quasars a` grand de´calage
spectral, des observations a` courtes longueurs d’onde sont ne´cessaires. Nous avons donc propose´
d’observer a` 350 µm un e´chantillon d’une vingtaine de quasars a` grand de´calage spectral, opti-
quement lumineux et radio faible, se´lectionne´s a` partir des sources les plus brillantes de´tecte´es
a` 1.2 mm par Omont et al. (2001, 2003) ou Bertoldi et al. (2003a).
2.1.1 Observations
Les observations se sont de´roule´es les 5 et 6 janvier 2004 avec Sharc II, une came´ra bolo-
me´trique de 12× 32 pixels ope´rant a` 350 µm (Dowell et al. 2003) au Caltech Submillimeter
Observatory (CSO). L’opacite´ atmosphe´rique, surveille´e a` l’aide du taumeter du CSO, e´tait
stable pendant la dure´e des observations, avec un niveau moyen excellent de 0.04 a` 225 GHz,
correspondant a` une opacite´ de 1.0 a` 350 µm. Le pointage, ve´rifie´ re´gulie`rement sur des sources
brillantes comme des plane`tes ou des calibrateurs secondaires, e´tait stable durant les observa-
tion, avec une pre´cision ≤ 1′′. Le focus e´tait de´termine´ en de´but de chaque nuit. Nous avons
utilise´ le syste`me d’optimisation de la surface du te´lescope (Dish Surface Optimisation Sys-
tem) qui corrige la surface de ses imperfections et des de´formations dues a` la gravite´ lorsque
le te´lescope se de´place en e´le´vation. En utilisant ce syste`me, le lobe primaire du te´lescope est
bien approxime´ par une gaussienne circulaire avec une largeur a` mi hauteur (Full Width Half
Maximum - FWHM), de 8′′5. La calibration a e´te´ effectue´e a` l’aide d’Uranus comme calibrateur
primaire et les aste´ro¨ıdes Pallas et Ceres comme calibrateurs secondaires. A partir des observa-
tions des calibrateurs primaires et secondaires, la calibration absolue en flux est estime´e a` 20%.
Les observations ont e´te´ effectue´es en balayant la matrice Sharc II en azimuth en utilisant un
motif de Lissajous la premie`re nuit, et, pour e´viter tout effet syste´matique, un motif en boite
la seconde, avec respectivement des amplitudes de 15′′ × 14′′ et 25′′ × 35′′. Les sources ont e´te´
observe´es a` diffe´rentes e´le´vations, avant et apre`s le transit et au moins une fois chaque nuit, a`
l’exception d’un quasar exceptionnellement brillant, APM 08276+5255 qui n’a e´te´ observe´ que
20 minutes. Sur l’e´chantillon initial, nous avons selectionne´ 6 sources visibles lors des deux nuits
d’observations.
2.1.2 Re´sultats
Les donne´es ont e´te´ re´duites a` l’aide du logiciel Comprehensive Reduction Utility for
Sharc II (CRUSH) v1.3b2, e´crit par Attila Kova´cs a` Caltech. L’option -deep, approprie´e
pour des sources ayant des densite´s de flux plus petites que 100 mJy, a e´te´ utilise´e. Pour retrouver
les densite´s de flux, des gaussiennes circulaires et un continuum plat ont e´te´ ajuste´s sur les
cartes en laissant en parame`tres libres, la position, la largeur a` mi hauteur et l’intensite´ de la
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Tab. 2.1 – Re´sultats des observations effectue´es a` 350 µm avec Sharc II au CSO sur les 6
quasars optiquements lumineux et radio faibles pre´sente´s ici.
Source z MB R.A. Dec. S350µm σmap Int.
(J2000.0) (mJy, ±1σstat †) (mJy) (min)
KUV 08086+4037 1.78 −27.0 08 12 00.41 40 28 15.00 48± 8 9 240
APM 08279+5255 3.91 08 31 41.70 52 45 17.35 392 ± 36 31 20
HS 1002+4400 2.08 −28.3 10 05 17.45 43 46 09.30 78± 10 10 170
J1148+5251 6.42 −28.4 11 48 16.64 52 51 50.30 23 ± 3 6 430
J1409+5628 2.58 −28.4 14 09 55.56 56 28 26.50 159 ± 14 13 220
PSS 2322+1944 4.12 −28.1 23 22 07.25 19 44 22.08 66± 9 10 150
NOTE – †, L’incertitude sur la calibration absolue de 20% n’est pas incluse dans les valeurs
pre´sente´es. L’erreur statistique des ajustements des flux doit eˆtre additionne´e quadratiquement
a` l’incertitude des cartes pour obtenir une estimation de l’erreur sur les flux.
gaussienne, a` l’exception de J1148+5251 ou` la largeur a` mi hauteur a e´te´ fixe´e a` 8′′5. Les 6
quasars ont tous e´te´ de´tecte´s a` des niveaux > 3σ. La figure 2.1 pre´sente les cartes reconstruites
des 6 sources observe´es, lisse´es a` la taille du lobe primaire de l’antenne du CSO, tandis que
la table 2.1 rapporte les re´sultats des ajustements effectue´s sur les cartes brutes. Cette table
rapporte les densite´s de flux a` 350 µm, S350µm, ainsi que les incertitudes statistiques sur les
ajustements σstat et les incertitudes des cartes σmap, estime´es a` partir de la largeur a` mi hauteur
d’une gaussienne ajuste´e a` la distribution des pixels de chaque carte. L’incertitude sur le flux σS ,
sans tenir compte de l’incertitude de 20% sur la calibration absolue, est estime´e en effectuant la
somme quadratique de ces deux incertitudes, soit,
σ2S = σ
2
stat + σ
2
map
2.2 Discussion
En utilisant les donne´es photome´triques de´ja` existantes sur les sources observe´es a` 350 µm
nous avons e´tudie´, dans un premier temps, la tempe´rature et l’indice spectral des poussie`res,
puis la relation entre la luminosite´ infrarouge et radio dans les quasars a` grand de´calage spectral.
2.2.1 Tempe´rature et indice spectral des poussie`res
Pour chacune des sources de l’e´chantillon, nous avons ajuste´ un corps noir modifie´ avec une
composante de tempe´rature Tdust et un indice spectral β (voir chap. 1) sur les densite´s spectrales
d’e´nergie, entre 40 et 800µm, des 6 quasars observe´s a` 350 µm. Lorsque cela e´tait possible, les
ajustements e´tait effectue´s a` la fois sur Tdust et β, dans le cas contraire, β e´tait fixe´ a` 1.6 (voir
plus loin).
Les tempe´ratures de´duites vont de 40 a` 60 K (voir les tables dans l’article pre´sente´ en fin de
chapitre). Pour les deux sources ou` une de´termination simultane´e de Tdust et β e´tait possible,
les valeurs de l’indice spectral des poussie`res sont de β = 1.8±0.2 et β = 1.6±0.3, pour, respec-
tivement, Apm 08237+5255 et Pss 2322+1944. Les luminosite´s infrarouge lointain, calcule´es
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Fig. 2.1 – Cartes du rapport signal sur bruit obtenues avec Sharc II a` 350 µm sur les 6 quasars
optiquement lumineux et radio faibles e´tudie´s ici. Les cartes sont lise´es avec une gaussienne de
FWHM = 8′′5. Les contours repre´sentent des courbes isochrones avec des temps d’inte´gration
de 5 et 10 minutes. Les croix indiquent les positions optiques des sources pre´sente´es dans la
table 2.1.
48 Chapitre 2. Proprie´te´s des poussie`res
en inte´grant sur le corps noir modifie´, sont de quelque 1013 L⊙, corrige´es de l’amplification gra-
vitationnelle lorsque ce facteur est connu. En utilisant un coefficient d’absorption des poussie`res
de 0.4 cm2/g a` 1200 µm (Alton et al. 2004, voir chap. 1), ces luminosite´s infrarouge lointain
correspondent a` des masses de poussie`res de quelques 108 M⊙. Cependant, ces valeurs restent
encore tre`s incertaines, notamment si on tient compte des incertitudes sur la tempe´rature et
l’indice spectral des poussie`res lors de la de´termination de la luminosite´ infrarouge lointain (voir
chap. 1). En effet, l’estimation des luminosite´s dans l’infrarouge lointain ne tient pas compte
de la pre´sence d’une possible composante de poussie`re chaude dominant le domaine infrarouge
proche ou moyen. Cet effet est explore´ ci-dessous, pour les quelques sources ou` cela est possible.
Le coefficient d’absorption des poussie`res n’est connu qu’a` un facteur 4 pre`s, meˆme localement
(Alton et al. 2004), de plus l’hypothe`se d’une seule composante de tempe´rature peut amener a`
sous-estimer la masse des poussie`res d’un facteur 1.5-3, dans le cas ou` une seconde composante
de poussie`re froide est pre´sente et, bien que peu lumineuse, concentre une grande partie de la
masse des poussie`res (Dunne et al. 2000, voir e´galement chap. 1). Ainsi la de´termination des
masses de poussie`re est tre`s incertaine et ne doit eˆtre utilise´e qu’a` titre d’ordre de grandeur.
Deux composantes de poussie`res
En attendant les re´sultats du satellite Spitzer, il n’existe que peu d’objets a` grand de´ca-
lage spectral ayant des mesures photome´triques a` tre`s courtes longueurs d’onde. En effet, seuls
3 quasars ont un e´chantillonnage de leurs SEDs suffisant pour permettre d’e´tudier l’effet d’une
composante de poussie`re chaude (Thot), dominant l’infrarouge proche et moyen, sur l’ajustement
d’une composante de poussie`re tie`de (Twarm) dominant l’infrarouge lointain avec un meˆme indice
spectral d’e´missivite´ β. Nous avons donc effectue´ un ajustement de deux composantes de pous-
sie`res, l’une a` Thot et l’autre a` Twarm, sur les densite´s spectrales d’e´nergie de ces quasars entre 10
et 800 µm afin de comparer les valeurs de Twarm ainsi de´duites a` celles de Tdust ajuste´es a` l’aide
d’un mode`le a` une composante de poussie`res entre 40 et 800 µm, comme de´crit pre´ce´demment.
La figure 2.2 pre´sente le re´sultat de cette e´tude sur IRAS F10214+4724 a` z = 2.29,
H1413+117 a` z = 2.56 et Apm 08279+5255 a` z = 3.91. Les tempe´ratures, de´duites a` l’aide
des mode`les a` une ou deux composantes, sont re´sume´es dans la table 2.2. Dans chacun des
cas, les valeurs de Twarm et Tdust sont en bon accord. Cet accord est renforce´ lorsque l’indice
spectral des poussie`res utilise´ dans l’ajustement a` deux composantes est fixe´ a` la valeur de´duite
de l’ajustement a` une composante. L’ajustement des distributions spectrales d’e´nergie entre 40
et 800 µm par une seule composante de tempe´rature repre´sente donc bien la composante tie`de
trouve´e lors d’un ajustement a` deux tempe´ratures effectue´ entre 10 et 800 µm. Cependant, bien
que les valeurs des tempe´ratures soient compatibles aux erreurs pre`s, celle de´duite a` l’aide d’un
mode`le a` une composante est syste´matiquement plus e´leve´e que la tempe´rature tie`de du mode`le
a` 2 composantes. Ainsi, la luminosite´ infrarouge lointain de la composante de poussie`re tie`de
pourrait eˆtre le´ge`rement sure´value´e lorsque l’ajustement est effectue´ avec une seule composante
de poussie`res. Cette tendance doit eˆtre confirme´e quantitativement par des observations a` plus
courtes longeurs d’onde sur d’autres sources a` grand de´calage spectral.
Tempe´rature et indice spectral moyen
Dans l’e´chantillon observe´, il n’existe que peu de sources pour lesquelles un ajustement
simultane´ de la tempe´rature et de l’indice spectral des poussie`res soit possible par manque de
contraintes observationnelles. Il est donc ne´cessaire de combiner les mesures photome´triques de
plusieurs quasars a` grand de´calage spectral afin d’obtenir la tempe´rature et l’indice spectral
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Tab. 2.2 – Re´sultats des ajustements a` 2 composantes de poussie`res a` Thot et Twarm entre 10 et
800 µm ou a` 1 composante de poussie`re a` Tdust entre 40 et 800 µm
Source z 2 composantes 1 composante
Thot (K) Twarm (K) β Tdust (K) β
IRAS F10214+4724 2.29 83± 17 29± 15 2.3± 1.3 32± 19 2.1± 1.2
85± 7 31± 3 2.1† 32± 3 2.1†
H1413+117 2.56 104± 11 31± 3 2.4± 0.3 38± 3 2.0± 0.2
118± 10 36± 1 2.0† 38± 1 2.0†
APM 08279+5255 3.91 155± 15 47± 6 1.8± 0.2 51± 7 1.8± 0.2
157± 14 49± 2 1.8† 51± 2 1.8†
NOTE – † valeur fixe´e lors de l’ajustement.
Fig. 2.2 – Comparaison entre un ajustement
a` une ou deux tempe´ratures pour les trois
quasars a` grand de´calage spectral pour les-
quel l’e´tude est possible. trait plein et poin-
tille´, ajustement avec deux tempe´ratures, Thot
et Twarm, et un indice spectral, β, libre. ti-
re´s ajustement avec une tempe´rature Tdust et
un indice spectral libre. Les lignes verticales
pre´sentent les limites utilise´es pour les ajuste-
ments (voir texte)
50 Chapitre 2. Proprie´te´s des poussie`res
moyen des poussie`res de ces sources. En effet, une distribution en de´calage spectral permet de
sonder la SED moyenne a` diffe´rentes longueurs d’ondes dans le re´fe´rentiel au repos. Priddey &
McMahon (2001) ont utilise´ une telle approche sur un e´chantillon de 7 quasars a` z ∼ 4, et en
ont de´duit une tempe´rature moyenne Tdust = 41 ± 5 K et β = 1.9 ± 0.3. Afin de normaliser
les diffe´rentes SEDs, Priddey & McMahon ont utilise´ une approche ite´rative qui consiste a`
normaliser chaque SED a` une longueur d’onde au repos commune, en admettant un indice
spectral des poussie`res, puis a` ajuster la tempe´rature et l’indice spectral moyen sur ces SEDs
normalise´es. Le processus est ite´re´e en normalisant de nouveau les SEDs, avec l’indice spectral
moyen trouve´ a` l’e´tape pre´ce´dente, ainsi de suite, en ve´rifiant au final que les solutions ont bien
converge´.
Il est cependant possible d’utiliser une approche ou` le facteur de normalisation de chaque
objet est laisse´ en tant que parame`tre libre de l’ajustement. Ainsi, aucune hypothe`se n’est
faite pour normaliser les SEDs et l’ajustement s’effectue de manie`re directe. Pour aboutir, cette
approche ne´cessite que chaque source utilise´e ait au moins deux points photome´triques dans
l’intervalle conside´re´, pour apporter un degre´ de liberte´ a` l’ajustement. L’ensemble des quasars
pre´sentant plus de deux mesures photome´triques dans leur domaine infrarouge lointain a e´te´
utilise´ pour effectuer cet ajustement dont le re´sultat est pre´sente´ sur la figure 2.3, avec e´galement
les contours iso-χ2 de l’ajustement. Les incertitudes de calibration absolue ont e´te´ prises en
compte en augmentant de 20% les incertitudes des observations aux diffe´rentes longueurs d’ondes.
Les parame`tres de tempe´rature et indice spectral moyen que l’on de´duit sont Tdust = 50±3 K et
β = 1.6±0.1. Ces re´sultats sont le´ge`rement diffe´rents de ceux pre´sente´s par Priddey & McMahon
(2001), mais toujours dans la limite de 1σ. Cependant, contrairement a` Priddey & McMahon
(2001) nous avons utilise´ des donne´es a` grande longueur d’onde (≥ 1 mm) qui influent de fac¸on
importante sur la de´termination de l’indice spectral des poussie`res et favorisent une tempe´rature
plus e´leve´e et un indice spectral plus petit que ceux trouve´s par Priddey & McMahon (2001).
Cette description empirique moyenne de la distribution spectrale d’e´nergie des quasars a`
grand de´calage spectral peut alors eˆtre utilise´e pour de´crire l’e´mission infrarouge lointain de ces
objets lorsque l’e´chantillonnage de leur SED ne permet pas une estimation simultane´e de Tdust et
β. De plus l’indice spectral effectif moyen de β = 1.6± 0.1, de´duit avec cette me´thode, exclut la
valeur de β = 2 attendue dans le cas de grains de silicates et/ou graphite. Cela peut eˆtre explique´
partiellement par une distribution en tempe´rature des grains de poussie`res qui a pour effet de
diminuer la valeur de β. Par exemple, on peut aussi bien de´crire l’e´mission infrarouge lointain par
la somme de deux corps noirs modifie´s avec Twarm et Tcold et un indice spectral de β = 2 qu’avec
un corps noir modifie´ a` Twarm et un indice spectral β < 2. La description a deux composantes
montre e´galement qu’une grande partie de la masse des poussie`res peut eˆtre cache´e dans une
composante de poussie`re froide, Tcold < 20 K, pour laquelle l’ajustement a` une composante est
insensible. Cependant, dans le cas des quasars a` grand de´calage spectral, l’absence de donne´es
a` grande longueur d’onde ne permet pas de contraindre significativement cette composante de
poussie`re froide. Des donne´es supple´mentaires a` 2 et 3 mm sont indispensables pour pouvoir
tester ces hypothe`ses.
2.2.2 Indice spectral infrarouge-radio
Une corre´lation tre`s marque´e entre la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz, L1.4GHz et la
luminosite´ infrarouge lointain, LFIR est pre´sente pour les galaxies a` flambe´es d’e´toiles locales,
avec seulement un facteur ≈ 2− 3 de dispersion autour de la relation sur plus de quatre ordres
de grandeur (Condon 1992; Yun et al. 2001, voir chap. 1). Cette relation est ge´ne´ralement
explique´e comme e´tant un lien entre l’activite´ de formation stellaire, trace´e d’une part par
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Fig. 2.3 – Gauche : Distribution spectrale d’e´nergie combine´e des quasars a` grand de´calage
spectral pour les 6 quasars observe´s a` 350 µm de ce chapitre et les sources discute´es dans Benford
et al. (1999) et Priddey & McMahon (2001). La ligne continue pre´sente le meilleur ajustement sur
les donne´es comprises entre les deux lignes pointille´es verticales. L’e´mission radio a e´te´ extrapole´
a e´te´ a` partir de la luminosite´ infrarouge lointain en suivant la corre´lation infrarouge radio (et
sa dispersion - tiret pointille´e) vu dans les ULIRGs locaux (voir texte). Droite : Contours iso-χ2
dans le plan β − Tdust correspondants au meilleur ajustement pre´sente´ a` gauche. Les contours
pre´sentent les incertitudes a` 1,2,et 3σ.
l’e´mission infrarouge provenant des poussie`res chauffe´es par les e´toiles jeunes, et d’autre part
par l’e´mission radio synchrotron due aux supernovae.
La relation infrarouge lointain/radio peut eˆtre parame´tre´e par
q = log
(
LFIR
3.75 × 1012 W
)
− log
(
L1.4GHz
W Hz−1
)
(2.1)
ou` L1.4GHz est la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz, et LFIR est la luminosite´ infrarouge
lointain (adapte´ de Helou et al. 1985; Condon 1992, voir chap. 1). La luminosite´ infrarouge
lointain est souvent calcule´e a` partir des densite´s de flux ou luminosite´s monochromatiques a` 60
et 100 µm a` l’aide d’une formule line´aire qui suppose une tempe´rature des poussie`res de 30 K,
pour un indice spectral de 1.5. Cette de´finition n’est pas applicable aux quasars a` grand de´calage
spectral, car leur tempe´rature de poussie`re est plus e´leve´e, typiquement 40–60 K. Nous avons
donc utilise´ l’inte´grale en fre´quence sur le corps noir modifie´, ajuste´ sur l’intervalle 40–800 µm
des SEDs des quasars a` grand de´calage spectral, comme de´finition de la luminosite´ infrarouge
lointain. Pour chaque quasar, la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz a e´te´ calcule´e a` partir
des donne´es existantes en ajustant une loi de puissance, ∝ να0 (voir chap 1) sur la partie radio
des SEDs, en fixant α0 = −0.75 (Condon 1992) lorsque cela e´tait ne´cessaire.
La figure 2.4 pre´sente la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz en fonction de la luminosite´
infrarouge lointain des quasars a` grand de´calage spectral e´tudie´s dans ce chapitre, a` l’exception
de HS 1002+4400 pour lequel aucune donne´e radio n’est disponible. Pour comparaison, les
sources du IRAS 2 Jy sample (Yun et al. 2001) sont repre´sente´es. Pour cet e´chantillon, les
luminosite´s infrarouge lointain et monochromatiques a` 1.4 GHz ont e´te´ recalcule´es a` partir des
flux IRAS a` 60 et 100 µm et des densite´s de flux radio a` 1.4 GHz du VLA en suivant la meˆme
prescription que pour les quasars a` grand de´calage spectral. La plupart des quasars suivent la
corre´lation infrarouge-radio avec un q me´dian de 1.8 ± 0.4 compare´ a` la valeur moyenne de
2.4 ± 0.3 obtenue pour les sources du IRAS 2Jy sample. Cet accord se renforce lorsque l’on
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Fig. 2.4 – Luminosite´ monochromatique a`
1.4 GHz en fonction de la luminosite´ infra-
rouge lointain pour les quasars a` grand de´-
calage spectral et les sources du IRAS 2 Jy
sample (croix). La ligne en tirets pre´sente
la valeur moyenne de l’IRAS 2 Jy sample
avec en pointille´s les limites d’exce`s infra-
rouge et radio de´finies par Yun et al. (2001).
Les luminosite´s des quasars a` grand de´ca-
lages spectral ont e´te´ corrige´es des effets
d’amplification quand celui ci est connu.
prend en compte la possible sure´valuation de la luminosite´ infrarouge lointain lorsqu’elle est
e´value´e a` partir d’un mode`le a` une composante plutoˆt que deux. En suivant la de´finition de
Yun et al. (2001), deux sources sont en exce`s radio, BRI 0952-0115 qui a une luminosite´ radio
compatible avec une galaxie radio peu lumineuse, et H1413+117 (The Cloverleaf ), un quasar
radio fort, qui a l’exce`s radio le plus important de l’e´chantillon. Le fait que les quasars a` grand
de´calage spectral suivent la corre´lation infrarouge-radio est une indication d’une activite´ de
formation stellaire dans leurs galaxies hoˆtes (voir chap 1). Cette hypothe`se est soutenue par la
de´tection d’importants re´servoirs de gaz mole´culaire dans la plupart de ces sources, ne´cessaires
pour soutenir une formation stellaire importante.
2.3 Conclusions
Nous avons pre´sente´ des observations a` 350 µm de 6 quasars optiquement lumineux et radio
faibles effectue´es avec la matrice Sharc II au CSO. Les 6 quasars sont de´tecte´s avec des niveaux
> 3σ, avec notamment J1148+5251, le quasar le plus lointain connu, a` z = 6.42, sa densite´
de flux a` 350 µm est de S350µm = 23 ± 7 mJy la plus faible de´tecte´e a` ce jour a` 350 µm. Ces
observations ont permis d’effectuer des ajustements de l’e´mission infrarouge lointain dans ces
quasars a` grand de´calage spectral, avec des tempe´ratures typiques entre Tdust = 40 et 60 K. Sur
certains objets, on peut montrer que la de´termination de la tempe´rature des poussie`res domi-
nant l’e´mission dans l’infrarouge lointain est peu influence´e par la pre´sence d’une composante
de poussie`re chaude probablement chauffe´e par l’AGN lui-meˆme. Les mesures a` des longueurs
d’ondes submillime´triques sont sensibles au pic d’e´mission de la composante de poussie`res domi-
nant l’infrarouge lointain dans les quasars a` grand de´calage spectral, et sont donc fondamentales
pour contraindre leur tempe´rature. Au contraire, les observations a` grandes longueurs d’onde,
de 1 a` 4 mm, permettent de contraindre l’indice spectral des poussie`res dans les quasars a` grand
de´calage spectral et de tester la pre´sence d’e´ventuelles composantes de poussie`res froides, dans
lesquelles de grandes masses peuvent eˆtre masque´es.
En faisant l’hypothe`se d’une e´mission thermique isotherme, les donne´es actuelles permettent
de contraindre la tempe´rature et l’indice spectral des poussie`res avec une incertitude de 12%,
dans le cas de Pss 2322+1944 ou Apm 08279+5255, les deux sources de notre e´chantillon
pour lesquelles une estimation simultane´e des deux parame`tres est possible. Une telle incertitude
permet de de´terminer une luminosite´ infrarouge lointain avec une incertitude de 20% lorsque les
incertitudes sur la tempe´rature et l’indice spectral sont prises en compte et que l’ajustement est
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fait pour minimiser les incertitudes sur la luminosite´ infrarouge lointain.
Cependant, les incertitudes sur la tempe´rature et l’indice spectral des poussie`res peuvent
avoir des conse´quences importantes sur la de´rivation de la luminosite´ infrarouge lointain lors-
qu’elle est calcule´e a` partir de la formule 1.5. En effet, si on conside`re la tempe´rature comme
seul parame`tre, LFIR ∝ T 4+β et
σLFIR
LFIR
= (4 + β)
σT
T
.
Avec un indice spectral β = 1.5, il faudrait une mesure de la tempe´rature a` mieux que 2% pour
obtenir une incertitude sur la luminosite´ infrarouge lointain a` 10%, sans prendre en compte les
incertitudes sur β. Il est donc ne´cessaire d’utiliser des techniques d’ajustement qui permettent
de de´river directement l’incertitude de la luminosite´ infrarouge lointain en fonction des incerti-
tudes sur β et Tdust, et effectuer des ajustements sur (LFIR,β,Tdust). Cependant, pour la plupart
des sources a` grand de´calage spectral, le nombre de mesures de l’e´mission continuum ne per-
met pas de de´terminer simultane´ment l’indice spectral et la tempe´rature des poussie`res. C’est
pourquoi, dans la plupart des cas l’indice spectral des poussie`res est fixe´ lors du calcul des incer-
titudes sur la tempe´rature et la luminosite´ infrarouge lointain. Ainsi, seules les incertitudes sur
la tempe´rature et sur les densite´s de flux mesure´es sont prises en compte lors de l’estimation des
incertitudes sur la luminosite´ infrarouge lointain. L’utilisation d’instruments plus sensibles, avec
une calibration absolue bien connue, et une couverture spectrale plus large, tel qu’Herschel
ou ALMA, permettra de mieux contraindre la tempe´rature et l’indice spectral des poussie`res,
notamment avec des observations a` plus grande longueurs d’onde, et ainsi de connaˆıtre plus
pre´cise´ment la luminosite´ infrarouge lointain dans ces objets.
Meˆme si la description de l’e´mission infrarouge lointain des galaxies hoˆtes des quasars a` grand
de´calage spectral ne reste qu’effective, elle permet ne´anmoins une de´termination de la luminosite´
infrarouge lointain inde´pendamment du mode`le utilise´. L’estimation de la masse de poussie`re
pre´sente dans ces quasars a` grand de´calage spectral est plus de´licate. Certainement lie´e a` la
luminosite´ infrarouge lointain, l’incertitude sur la masse de poussie`re profitera e´galement des plus
grandes sensibilite´s et des meilleures calibrations absolues des instruments a` venir. Cependant, le
coefficient d’absorption des poussie`res dans les quasars a` grand de´calage spectral reste inconnu.
Il est contraint dans les galaxies spirales proches qu’a` un facteur 4 pre`s (Alton et al. 2004).
Il est possible que ce facteur devienne limitant, empeˆchant toute de´termination pre´cise de la
masse de poussie`re dans les quasars a` grand de´calage spectral. Enfin, des observations a` grandes
longueurs d’onde permettront de fixer des contraintes sur la pre´sence d’une composante de
poussie`re froide dont la masse pourrait dominer celle des composantes plus chaudes, autorisant
ainsi une estimation de la masse totale de poussie`re pre´sente dans ces objets. Mais celle ci
restera soumise a` l’incertitude sur l’e´missivite´. Cette de´termination directe de la luminosite´
dans l’infrarouge lointain permet de ve´rifier dans quelle mesure la corre´lation ge´ne´rale observe´e
dans les galaxies a` flambe´es stellaires entre les luminosite´s infrarouge lointain et radio s’applique
e´galement aux quasars a` grand z.
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ABSTRACT
We report observations of a sample of six high redshift (1.7 ≤ z ≤ 6.4), optically luminous,
radio-quiet quasars at 350 µm using the Sharc II bolometer camera at the Caltech Submillimeter
Observatory (CSO). The six quasars were detected at > 4σ including the z = 6.43 quasar
J 1148+5251, doubling the number of high-z sources for which such measurements are available.
By combining the 350 µm with photometry at other submillimeter/millimeter wavelengths,
we derive for each source the temperature of the warm dust and the far-infrared luminosity
which are in the range 30 − 55 K and 0.3 to 3.3 × 1013 L⊙. By examining the mean spectral
energy distribution (SED) obtained by co-adding the data of all the high-z quasars with at
least three photometric measurements in their far-infrared rest-frame, we derive the best-fitting
χ2 values for the dust temperature (Tdust = 50 ± 3 K) and the power-law emissivity index
(β1.6 ± 0.1), simultaneously. It is shown that this warm dust component is a good tracer of
the starburst activity of the quasar’s host galaxy. Comparison of the far-infrared and radio
luminosities indicates that, with the exception of 2 sources which are radio-loud AGN, the high-z
quasars follow the radio/far-IR linear relation for star-forming galaxies.
Subject headings: infrared: QSOs, galaxies — galaxies: starburst, evolution, active quasars: individual
(KUV 08086+4037, APM 08279+5255, HS 1002+4400, SDSS J1148+5251, J1409+5628, PSS 2322+1944)
— infrared: ISM: continuum
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1. Introduction
At high redshifts, a large fraction of the star for-
mation occurs in very luminous (> 1012 L⊙) galax-
ies which are obscured by dust. Most of the radi-
ation of the newly formed stars in these systems
is absorbed by the dust and re-emitted at infrared
wavelengths. In the rest-frame, the spectral en-
ergy distribution (SED) of dusty galaxies typically
peaks at 60-80 µm and can be approximated with
a modified black-body spectrum with dust tem-
peratures in between 40 and 80 K. In host galaxies
of quasi-stellar objects (QSOs), some dust can be
directly heated by the central Active Galactic Nu-
cleus (AGN) to temperatures in excess of 100 K
and dominate the near- to mid-infrared part of the
SED. For sources at high redshifts (z > 1), the
peak emission and the far-infrared (far-IR) part of
the SED are shifted at submillimetre (submm) and
millimetre wavelengths. The submm and millime-
ter atmospheric windows are therefore key to find
active star-forming systems at high redshifts and
to study the star formation history in the early
universe.
To derive properties such as the dust temper-
ature, Tdust, and the dust emissivity index (β) in
dusty galaxies, photometric measurements points
at different frequencies of their SED are required,
ideally around the peak and the Rayleigh-Jeans
part. A precise determination of Tdust and β
is crucial when estimating for instance the far-
infrared (far-IR) luminosity, which is proportional
to T 4+β
dust
, and thereby to estimate the star for-
mation rates. A good knowledge of the SED
around the peak emission is also important to es-
timate redshifts when spectroscopic redshifts are
not available, although it is now realised that pho-
tometric redshifts are not sufficiently accurate -
see, e.g., discussion by Blain, Barnard, & Chap-
man (2003). However, sampling the SED of high-
redshift infrared luminous galaxies at the different
millimeter and submm atmospheric windows (usu-
ally 3000, 1200, 850, 450 and 350 µm) is difficult
and has only been achieved for a few high-z sources
(Benford et al. 1999; Priddey & McMahon 2001;
Blain, Barnard, & Chapman 2003, and references
therein).
In this paper we present measurements at
350µm towards a sample of 6 high-redshift quasars
with redshifts 1.8 . z . 6.4, doubling the number
of high-z sources for which such measurements
are available. These optically luminous, radio-
quiet quasars were selected from 1.2 mm millime-
ter continuum surveys done with the Max-Planck
Millimeter Bolometer (MAMBO) by Omont et
al. (2001, 2003) and Bertoldi et al. (2003a) -
see Table 1. A wavelength of 350µm roughly
corresponds to the peak flux density of highly
redshifted (z ≃ 3) dust emission of objects with
dust temperatures of 40 to 60K. Combining
with measurements at longer wavelengths, the
350 µm flux density strongly constrains the dust
temperature and spectral index and hence the
far-infrared luminosity of the sources. In this
paper, we adopt the concordance Λ-cosmology
with H0 = 71 km s
−1 Mpc−1, ΩΛ = 0.73 and
Ωm = 0.27 (Spergel et al. 2003).
2. Observations
The measurements were made in January 5 and
6, 2004 with the 10.4 m Leighton telescope of the
CSO on the summit of Mauna Kea, Hawaii, during
excellent weather conditions, with stable 225 GHz
atmospheric opacities of 0.04 (corresponding to an
opacity of 1.0 at 350 µm). We used the CSO
bolometer camera, Sharc II, described by Dowell
et al. (2003). It consists of a 12×32 array of doped
silicon ’pop-up’ bolometers operating at 350 µm.
Under good weather conditions, the point-source
sensitivity at 350 µm is of ∼ 1 Jy/
√
Hz or better.
The pixels of Sharc II cover the focal plane with
90% filling factor and are separated by 0.65λ/D.
Pointing was checked regularly on strong
sources including planets and secondary calibra-
tors and the focus was checked at the beginning of
each night. The pointing was found to be stable
with a typical accuracy of . 1′′. We used the Dish
Surface Optimization System (DSOS) which cor-
rects the 10.4-meter primary surface for imperfec-
tions and deformations due to gravitational forces
as the dish moves in elevation (Leong et al. 2003).
The DSOS improves the beam shape and pro-
vides an elevation-independent telescope efficiency
∼ 10% better than the passive telescope (which
has an aperture efficiency of 33% at 350 µm) at
intermediate elevation and 50% better at high el-
evation. The beam of the CSO at 350 µm is
approximated by a circular gaussian with FWHM
of 8.′′5. Uranus served as a primary flux calibrator
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and the asteroid Pallas and Ceres as secondary
calibrators. At the time of the observations, the
temperature brightness of Uranus was 64 K and
its diameter 3.′′4, corresponding to a 350 µm flux
density of 220 Jy. The secondary calibrators Pal-
las and Ceres have 350 µm flux densities of 8.0
and 48 Jy, respectively. The absolute calibration
was found to be accurate to within 20-30%.
Sharc II was also used at 450 µm to observe
APM 08279+5255 in January 13, 16 and 18, 2004
under very good weather conditions (τ225 GHz ∼
0.05). For these observations, we used as the
secondary calibrators Ceres and the AGB star
IRC+10216 which had flux densities at 450 µm of
28 and 13 Jy, respectively.
The observations were performed by scanning
in azimuth the Sharc II array using Lissajous and
box-scan patterns with amplitudes of 15.′′0×14.′′14
and 25.′′0× 35.′′22, respectively, in order to reduce
systematic errors. The sources were also observed
at different elevation before and after transit. The
final maps have typical sizes of ≈ 2 × 1 arcmin2.
At 350 µm, the total integration time per map
is in between 150 and 430 minutes, with the ex-
ception of APM 08276+5255, which was only ob-
served for 20 minutes. The corresponding r.m.s
values, derived by fitting a gaussian to the his-
togram of the pixels in the maps are in the range
from 5 to 10 mJy (Table 1).
The data were reduced using the 1.3b2 version
of the software package CRUSH (Comprehensive
Reduction Utility for Sharc II; Kovaks 2004).
CRUSH is based on a procedure which solves a
series of models which try to reproduce the obser-
vations iteratively taking into account instrumen-
tal effects and using statistical estimators on the
data. For the current data, we used the option
deep which is appropriate for sources with typical
flux densities smaller than 100 mJy/beam. To de-
rive the flux densities of the high-z quasars from
the 350 µm, we fit circular gaussians and the back-
ground level, leaving the position, the full width
half maximum and the intensities as free parame-
ters. The resulting noise maps were used to derive
the statistical uncertainties on the fitted parame-
ters which served to estimate the uncertainty on
the flux densities. These uncertainties do not take
into account the calibration errors.
3. Results
All six quasars were detected at levels of 4 σ
and above (see Table 1). The signal-to-noise maps
of the 350 µm continuum emission are shown in
Fig. 1. In the following, we comment on the indi-
vidual sources.
KUV 08086+4037 This z = 1.78 broad emis-
sion line quasar was discovered by Darling & Weg-
ner (1996) and detected at 1.2 mm by Omont et
al. (2003). The 1.4 GHz radio continuum emis-
sion is compatible with a star-forming galaxy (Pet-
ric et al. 2004). We detect KUV 08086+4037 at
350 µm with a flux density of 42± 10 mJy.
APM 08279+5255 This is a strongly lensed
z = 3.91 broad absorption line quasar with a
bolometric luminosity of ∼ 1014 L⊙ after correc-
tion for magnification by 20 [CHECK] (Downes
et al. 1999). It is a strong infrared/submillimeter
source which was also detected by IRAS (Irwin
et al. 1998). Its mid-infrared spectrum was ob-
served with the Spitzer Space Telescope, reveal-
ing a strong continuum likely due to the hot dust
heated by the AGN (Soifer et al. 2004). The
massive reservoir of dust (a few ∼ 108M⊙) and
warm molecular gas (3 × 109 M⊙), which is as-
sociated with this high-z quasar, is distributed
in a nuclear disk of radius 100-200 pc around
the Active Galactic Nucleus (AGN) and an esti-
mated dynamical mass of 1.5 × 1010M⊙ (Lewis
et al. 2002). With a 350 µm flux density of
389 ± 43 mJy, APM 8279+5255 is the strongest
high-z source yet detected at 350 µm. The flux
density at 450 µm measured with SHARC ii is
342 ± 26 mJy, a value which is higher than the
values of 211 ± 47 mJy reported by Lewis et al.
(1998) and 285 ± 11 mJy by Barvainis & Ivison
(2002).
HS 1002+4400 Discovered in the Hamburg
survey (Hagen et al. 1999), HS 1002+4400 is a
quasar at z = 2.08 which displays broad emission
lines with no peculiar features. It was detected at
1.3 mm by Omont et al. (2003) and in the 1.4 GHz
radio continuum by Petric et al. (2004). The ra-
dio and dust continuum ratio flux indicates a star-
burst activity in the host galaxy of this infrared
luminous quasar. HS 1002+4400 is detected at
350 µm with a flux density of 78± 13 mJy.
SDSS J114816.64+5251 At z = 6.42, this
quasar, hereafter refered to as J1148+5251, is the
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most distant quasar known to date at (Fan et al.
2003). An optically very luminous quasar powered
by a supermassice black hole, J1148+5251 is also
an infrared luminous quasar with an estimated far-
infrared luminosity of 1.2×1013 L⊙ (Bertoldi et al.
2003a) and a corresponding rate of star formation
of ≈ 3000 M⊙ yr−1. This high rate could be sus-
tained by the observed massive (≈ 2 × 1010 M⊙)
reservoir of molecular gas seen in the emission
lines of CO (Walter et al. 2003; Bertoldi et al.
2003b). The 1.4 GHz radio continuum emission
from J1148+5251 follows the radio-FIR correla-
tion for star-forming galaxies (Carilli et al. 2004).
Recently, Charmandaris (2004) reported the de-
tection of J1148+5251with the Spitzer Space Tele-
scope at 16 and 22 µm, revealing a hot dust com-
ponent likely heated by the AGN. J1148+5251 is
detected at 350 µm at a level of 21 ± 3 mJy. To
date, this is the lowest flux density ever reported
at 350 µm.
J140955.5+562827 This z = 2.56 optically
very bright quasar, radio quiet quasar is by far the
strongest source in the Omont et al. (2003) 1.2 mm
survey of z ≈ 2 quasars. It has a massive reservoir
of warm and dense molecular gas with an esti-
mated mass of 6× 1010 M⊙, sufficient to fuel star
formation at the rate of several 1000 M⊙ yr
−1 im-
plied by the far-infrared luminosity of 4×1013 L⊙
(Beelen et al. 2004). The radio emission is consis-
tent with the radio-FIR correlation for star form-
ing galaxies (Petric et al. 2004). High resolution
VLBA observations resolve out the radio emission
implying an intrinsic brightness temperature of
∼ 105 K at 8 GHz, which is typical for nuclear
starbursts (Beelen et al. 2004). The 350 µm flux
density of 158±17 mJy places J1409+5628 among
one of the strongest submillimeter high-z sources.
PSS 2322+1944 This optically luminous z =
4.12 quasar was studied in detail both in the dust
and radio emission and in various emission lines
of CO. With an apparent far-infrared luminos-
ity of 3 × 1013 L⊙, it harbours a massive reser-
voir of molecular gas which is likely the site of
active star formation with an estimated rate of
≈ 1000 M⊙ yr−1 (Omont et al. 2001; Cox et al.
2002; Carilli et al. 2002). The CO line emission is
resolved into an Einstein ring which can be mod-
eled as a disk of dense and warm molecular gas
surrounding the QSO with a radius of 2 kpc and
a dynamical mass of a few 1010 M⊙ (Carilli et
al. 2003). PSS 2322+1944 is clearly detected at
350 µm with a flux density of 65± 11 mJy.
4. Discussion
Considering dust at a single temperature Tdust,
the emergent intensity is Iν = Bν(Tdust)[1 −
e−τd ], where Bν(Tdust) is the Planck function and
τd(λ) = κ(λ)
∫
ρ ds is the dust optical depth, with
κ being the mass absorption coefficient and ρ the
total mass density. At far-IR wavelengths, defined
in this paper as the wavelength range from 40 to
800 µm, τd ≪ 1, and the emission is optically thin.
The far-IR emission of a dusty galaxy can be ap-
proximated by the emission of a single tempera-
ture dust, so that the flux density at frequency
νobs is
Sνobs =
(1 + z)
DL
2
Mdust κ(νrest) Bνrest(Tdust)
∝ ν3+βrest
1
exp(hνrest/kTdust)− 1 , (1)
with the mass absorption coefficient κ(ν) =
κ0(ν/ν0)
β . However, dusty galaxies typically
show multi-temperature components in their far-
IR SEDs. At rest-frame near- and mid-infrared
wavelengths, the emission arises from a hot (sev-
eral 100 K) but not very massive dust component
heated by the AGN. The far-IR emission is more
likely to arise from starburst regions where most
of the energy emerges from dust with tempera-
tures from 30 to 80 K, while most of the dust
mass could be hidden in a 10-20 K component.
The dust temperature and emissivity index can
be determined simultaneously only if enough pho-
tometric data points sample the rest-frame far-IR
SED. When describing the SEDs of dusty galax-
ies with a single temperature modified black body
law (3 free parameters), at least 4 photometric
data points are needed in order to fit the SED
with more than one degree of freedom. In most
cases, only two photometric data points (S1 and
S2 at ν1 and ν2) are available, so that a degener-
acy between the dust temperature and β remains
(Priddey & McMahon 2001; Blain, Barnard, &
Chapman 2003):
αehν1/kTdust − ehν2/kTdust = α− 1, (2)
where α = (ν2/ν1)
3+β S1/S2.
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4.1. Individuals objects
For the six high-z quasars observed at 350 µm,
a modified optically thin black body (see Eq. 1)
was fit to the data points between the rest-frame
wavelengths 40 and 800 µm. To take into ac-
count the uncertainties in the absolute calibration
of the submillimeter and millimeter photometry,
we added 20% to the errors of all the flux densi-
ties.
For the quasars for which only two photomet-
ric data points are available in the rest-frame far-
IR, we fixed β = 1.6 (see below) and we derived
Tdust using Eq. 2. When more photometric mea-
surements are available, we performed a χ2-fit on
Tdust only. The resulting SED fits are shown in
Fig. 2 for four of the quasars for which at least
three flux densities measurements at rest-frame
far-IR wavelengths are available. Fig. 2 also dis-
plays the available radio, near- and mid-IR data
points. For completeness, we also show the ex-
pected radio continuum emission as derived from
the far-IR luminosity based on the Condon rela-
tion for star-forming galaxies (Condon 1992) - see
§ 4.3.
For each source, the far-IR luminosity is
derived by integrating over the fitted modi-
fied black body. The dust mass (Mdust) at
Tdust is related to far-IR luminosity by LFIR =
4π Mdust
∫
κ(ν)Bν(Tdust) dν, or to the flux den-
sity Sνobs observed at frequency νobs by
Mdust =
DL
2
(1 + z)
Sνobs
κ(νrest) Bνrest(Tdust)
. (3)
A major source of uncertainty in estimating the
dust mass comes from the mass absorption coef-
ficient κ, related to the dust emissivity, which is
poorly constrained by observations or laboratory
experiments. In this paper, we adopt a value of
0.4 cm2/g at 1200 µm, within the range of values
derived in the literature (Alton et al. 2004 and
references therein). The temperature, spectral in-
dex, luminosity, and dust mass derived under the
above assumptions are given for each source in Ta-
ble 2.
The derived temperatures for the warm dust
are in the range 35 to 50 K which is typical for
local infrared luminous galaxies where the heating
is dominated by young massive stars (Dunne et
al. 2000,e.g., ) and comparable to the dust tem-
peratures derived for other high-z sources (Ben-
ford et al. 1999). The fits, however, do not take
into account the hot dust component dominating
at rest-frame mid-infrared wavelengths. For ex-
ample, for APM 08279+5255, adopting β = 1.8
a two dust temperature fit of the SED between
10 and 800 µm, yields Thot = 157 ± 15 K and
Twarm = 49±2K. The latter value is in close agree-
ment with the temperature derived with a the sin-
gle dust component analysis. Similar conclusions
are reached for the Cloverleaf, where a single com-
ponent fit yields Tdust = 38±3K and β = 2.0±0.2,
whereas a two-component fit with β = 2 gives
Thot = 120± 13 K and Twarm = 37± 1K, in good
agreement with the analysis by Weiß et al. (2003).
Therefore we believe that for high-z quasars the
single component fit to the far-IR SED provides a
good fit to the warm dust component.
The dust spectral index could be derived
only for two sources, APM 08279+5255 and
PSS 2322+1944 with values of 1.8 ± 0.2 and
1.6 ± 0.3, respectively. The assumed value of β
for the other sources is based on the mean SED
discussed in § 4.2. These values are compatible
with the values derived in studies of dusty galaxies
where 1.3 ≤ β ≤ 2.0 (Dunne et al. 2000; Priddey &
McMahon 2001; Alton et al. 2004 and references
therein). A dust spectral of ∼ 1.6 − 1.8 is only
slightly lower than the value of β = 2 expected for
silicate and graphite (Draine & Lee 1984).
The derived dust masses are a few 108 to
109 M⊙, (Table 2) indicating the presence of huge
reservoirs of dust in these high-z quasars. How-
ever, these dust masses are uncertain for at least
two reasons. First, the mass absorption coefficient
κ is poorly constrained within a factor of 4 (Al-
ton et al. 2004). Second, assuming only one dust
temperature can underestimate the dust mass by
a factor 1.5–3, in the case of a second colder dust
component or a distribution of dust temperatures
(Dunne et al. 2000; Dunne & Eales 2001).
4.2. Dust temperature and spectral index
of the mean far-IR SED of high-z
quasars
As shown above, the determination of both β
and Tdust is possible only for a few objects. Even
when enough photometric data points are avail-
able for individual sources, the uncertainties on
the temperature and the spectral index are large
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and the β − Tdust degeneracy prevents accurate
estimates of the far-IR luminosities.
After considering individual sources, we will ex-
amine the properties of the mean SED obtained by
co-adding the data of high-z quasars with at least
three photometric measurements in their far-IR
rest-frame, and derive the best-fitting χ2 values
for Tdust and β. The spread in redshift of this
sample of 13 quasars (1.78 < z < 6.4) enables
us to sample the SED over a much larger range in
wavelengths than is possible for individual objects.
Figure 3 shows the resulting mean SED and the
caption lists the individual sources together with
the references to the measurements.
A similar approach was used by Priddey &
McMahon (2001) on a smaller sample of z > 4
quasars where they found as best-fitting values
Tdust = 41±5 K and β = 1.95±0.3. Instead of us-
ing an iterative approach to normalize the SEDs,
we left the normalization factor of each SED as a
free parameter in the combined fit. With this ap-
proach no assumption is made to scale the SEDs
of the high-z quasars but each source needs two
or more far-IR flux densities to bring at least one
degree of freedom to the fit. The best fit parame-
ters, the χ2 contours and the β−Tdust degeneracy
are shown in Fig. 4. The best-fitting values are
Tdust = 50± 3 K and β = 1.6± 0.1. The modified
black body law based on these values is overplot-
ted on the mean SED in Fig. 3. These results
are compatible within 1σ with the conclusions by
Priddey & McMahon (2001). The present analy-
sis, which are based on a larger sample and a wider
wavelength coverage, tends to indicate higher dust
temperatures and lower β values than Priddey &
McMahon (2001).
This simple isothermal fit provides a useful em-
pirical description of the mean far-IR SED of dusty
high-z galaxies, which can be used as a template to
derive the far-IR luminosities when only a few pho-
tometric measurements are available. However, it
can only be used as an effective description of the
physical conditions in a starburst since one ex-
pects a distribution of dust temperatures tracing
the heating sources.
In addition, the derived mean spectral index
of β = 1.6 ± 0.1 excludes the value of β = 2
expected for dust grains made of pure silicates
and/or graphites (Draine & Lee 1984). This is
the value which was adopted in § 4.1 to derive
the properties of sources with only a few photo-
metric measurements. A distribution of dust tem-
peratures or dust grain sizes will lower the effec-
tive value of β. For instance, the simple sum of
two modified black-bodies with dust temperatures
Twarm and Tcold with β = 2 provides a fit to the
mean far-IR SED which is comparable to the one
with one dust temperature. The warm component
would dominate the far-IR emission whereas most
of the dust mass would reside in the cold com-
ponent. However, the cold component is not well
constrained and additional data at longer wave-
lengths, in particular observations at 2 or 3 mm,
would be useful in this regard.
4.3. Infrared to Radio spectral index
A very tight linear correlation between the ra-
dio continuum (L1.4GHz) and the far-IR luminos-
ity (LFIR) is seen for local star-forming galaxies,
with only a factor of ≈ 2−3 dispersion around the
relationship over more than four orders of magni-
tude (Condon 1992; Yun, Reddy, & Condon 2001).
This relationship is generally understood as being
a relation between the star-forming activity, mea-
sured through infrared emission from dust heated
by young massive stars, and the radio synchrotron
emission probing the star formation through the
supernovae remnants. This linear relationship can
be used for high-z sources to constrain the star
formation properties. That this relation holds at
higher redshifts has recently been shown by Ap-
pleton et al. (2004), who reported evidence that
this correlation is valid out to z = 2 by matching
Spitzer Space Telescope 24 and 70 µm sources and
VLA radio sources. In the following, we check if
the far-IR/radio correlation found for local galax-
ies also holds for the high-z infrared luminous
quasars studied in this paper.
Usually the far-IR/radio relationship is quanti-
fied by a parameter
q ≡ log( LFIR
3.75× 1012W)− log(
L1.4GHz
WHz−1
), (4)
where L1.4GHz is the monochromatic rest-frame
1.4 GHz luminosity (Helou, Soifer, & Rowan-
Robinson 1985; Condon 1992). LFIR is the far-
IR luminosity which is usually computed from
the rest-frame 60 and 100 µm monochromatic
luminosities (Helou, Soifer, & Rowan-Robinson
1985) and assumes a typical dust temperature of
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≈ 30K. However, this definition is not appropri-
ate for ULIRGs which have higher dust tempera-
ture, typically in the range 40-60 K. Instead, we
used the far-IR luminosity derived from the warm
dust component as explained in § 4.1.
The monochromatic rest-frame 1.4 GHz lumi-
nosities were derived by fitting a power-law to
the rest-frame radio continuum flux densities of
the high-z quasars. When only one data point
was available, we fixed the radio spectral index to
−0.75 (Condon 1992). The resulting q values are
listed in Table 2. Figure 5 displays the monochro-
matic rest-frame 1.4 GHz luminosity as a function
of the far-IR luminosity for the 2 Jy galaxy sam-
ple of Yun, Reddy, & Condon (2001) (for which
we recomputed the far-IR luminosities by fitting
for each galaxy a single dust temperature modi-
fied black-body adopting β = 1.6) and the high-z
quasars discussed in this paper with the exception
of HS 1002+4400 for which no radio data is avail-
able.
Most of the high-z quasars follow the far-
IR/radio correlation and have a median q value of
1.8± 0.4 as compared to the value of 2.3± 0.1 de-
rived for the 2 Jy galaxy sample. Two sources have
radio emission well in excess of the emission ex-
pected from the relation (Fig. 5): BRI 0952−0115
which has a radio luminosity compatible with a
low-luminosity radio galaxy (Yun et al. 2000) and
the Cloverleaf which has the largest radio excess
of the sample and is a known radio-loud AGN.
The fact that the high-z quasars follow the far-
IR/radio correlation for star-forming galaxies is an
indication for starburst activity in the host galax-
ies of these QSOs. However, this is not definite
proof thereof and other evidence is needed to reach
a more definite conclusion - see, e.g., Carilli et al.
(2001) and Petric et al. (2004). In the case of
the quasars studied in this paper, the majority of
the sources have large reservoirs of molecular gas
providing direct evidence for the fuel needed to
sustain the star formation activity.
5. Summary
• Comment on what measurements are critical
to determine accurately β and Tdust. What
is needed is the widest possible leverage, i.e.
a wide enough separation in frequency along
the RJ art of the modified black-body and
ideally measurements around the emission
peak. Therefore emphasize the importance
of the continuum point at 3 mm and the
high-frequency at 350 µm.
• Try to illustrate the above in a graph by
sampling an SED at say the ALMA bands
and the Herschel (PACS and SPIRE). Infor-
mation on β − Tdust; any use for the photo-
metric redshift? worth mentioning?
• How more accurate are the present estimates
of LFIR and Tdust? How do the errors in the
photometric measurements propagate in the
estimate of the infrared luminosity? In other
words, how accurate should a measurement
be to assess its properties precisely enough -
cf calibration accuracy for ALMA.
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Fig. 1.— Signal-to-noise Sharc II maps at 350 µm of the six optically luminous, radio-quiet high-z quasars
studied in this paper. The names and redshifts are given in the upper left corner of each panel. The signal-
to-noise values are indicated for each plot along the right vertical axis. The contours show the pixels with
integration times of 5 and 10 minutes. The crosses indicate the optical positions of the quasars as listed in
Table 1.
9
Fig. 2.— Spectral energy distributions (SEDs) of J1148+5251, J1409+5628, APM 08279+5255 and PSS
2322+1944 in the rest-frame of the sources. The Sharc II 350 and 450 µm points are shown as open
squares. Other measurements (taken from the literature) are displayed with filled squares with arrows
indicating 3σ upper limits. The dotted lines show the best fit to the far-infrared data using a modified
black-body fit to the far-infrared data (see text and parameters in Table 2). The solid line shows the far-
infrared to radio SEDs where the radio continuum is scaled to the far-infrared luminosities using the Condon
relation for star-forming galaxies (see text for details). The dashed lines indicate the radio excesses which
are 5 times above and below the value expected from the linear far-IR/radio relation. The references to the
photometric measurements other than from SharcII are: J1148+5251 - Bertoldi et al. (2003a); Carilli et
al. (2003, 2004); Robson et al. (2004); Charmandaris (2004); J1409+5628 - Omont et al. (2003); Beelen et
al. (2004); Petric et al. (2004); PSS 2322+1944 Cox et al. (2002, and references therein); APM08279+5255
- Irwin et al. (1998); Lewis et al. (1998, 2002); Downes et al. (1999).
10
Fig. 3.— Combined SED, in the rest-frame, for all the high-z quasars from this paper and sources discussed in
Benford et al. (1999) and (Priddey & McMahon 2001) (see references therein and in Fig. 2). The SEDs have
been normalized to the far-infrared luminosity of PSS 2322+1944 (see text). Each quasar is represented with
a different symbol identified in the panel. The best fit to the rest-frame far-IR data together with the derived
radio continuum are shown using the same definitions as in Fig. 2. The corresponding dust temperature and
spectral index are displayed in Fig. 4. The two vertical dot-dashed lines delineate the wavelength domain
defined as the far-infrared in this paper.
11
Fig. 4.— Contours of χ2 in the β−Tdust plane for the combined SEDs of the high-z quasars shown in Fig. 3,
except J1148+5251 (see text). Contours represent the 1, 2, and 3σ uncertainties. The solid lines show the
result when using only one free parameter, and the dotted line when the 2 parameters are free. The cross
indicates the result of the best fit shown in Fig. 3 and corresponds to Tdust = 50± 3 K and β = 1.6 ± 0.1.
The dashed line represents the β − Tdust degeneracy (see text for details).
12
Fig. 5.— Rest-frame 1.4 GHz luminosity as a function of the LFIR as defined by Condon (1992) - see text.
The crosses are for the IRAS 2 Jy sample of Yun, Reddy, & Condon (2001) and the stars for the sources
discussed in this paper which have radio detection. The dashed line shows the mean value of q while the
dotted lines display the infrared and radio excesses which are 5 times above and below the value expected
from the linear far-IR/radio relation. When known, the luminosities of the high-z sources have been corrected
for lensing.
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Table 1: Observational Parameters.
Source z MB R.A. Dec. S350 µm Map r.m.s. Int. time
(J2000.0) (mJy, ±1σ† ) (mJy) (min)
KUV 08086+4037 1.78 −27.0 08 12 00.41 40 28 15.00 42± 10 6 240
APM 08279+5255‡ 3.91 08 31 41.70 52 45 17.35 389± 43 21 20
HS 1002+4400 2.08 −28.3 10 05 17.45 43 46 09.30 77± 13 7 170
J1148+5251 6.42 −28.4 11 48 16.64 52 51 50.30 21± 3 5 430
J1409+5628 2.58 −28.4 14 09 55.56 56 28 26.50 157± 17 9 220
PSS 2322+1944 4.12 −28.1 23 22 07.25 19 44 22.08 65± 11 7 150
†The absolute calibration uncertainty of 20% is not included in the quoted values
‡For APM 08279+5255, the flux density measured at 450 µm with Sharc II is 342 ± 26mJy
Table 2: Derived Properties.
Source Tdust β amp. factor LFIR Dust Mass q
(K) (1013 L⊙) (10
8 M⊙)
KUV 08086+4037 26± 5 1.6‡ – 0.3 22.6 1.5± 0.1
APM 08279+5255 51± 9 1.8± 0.2 7 3.1 4.1 2.2± 0.1
HS 1002+4400 39± 9 1.6‡ 7 1.2 11.0
J1148+5251 56± 3 1.6‡ – 2.5 1.9 2.0± 0.1
J1409+5628 40± 3 1.6‡ – 3.3 22.8 1.87 ± 0.02 +
PSS 2322+1944 43± 7 1.6± 0.3 3.5 0.9 3.6 2.3± 0.1
The far-IR luminosities and dust masses are corrected for amplification when indicated.
‡fixed value
+derived αradio = −1.0± 0.1
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Chapitre 3
Releve´ MaMBo a` 1.2 mm de
quasars lumineux a` z ∼ 2
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Ce chapitre et les deux suivants sont consacre´s a` l’e´tude a` 1.2 mm avec la came´ra MaMBo
a` l’IRAM de l’e´mission de la poussie`re et donc des flambe´es de formation stellaire dans des
e´chantillons de quasars optiques a` tre`s grand de´calage spectral. Ces travaux s’inscrivent dans
un programme plus vaste mene´ par notre groupe avec MaMBo/IRAM et commence´ quelques
anne´es avant mon arrive´e. Un programme similaire a e´te´ effectue´ en paralle`le avec Scuba/jcmt
principalement a` 850 µm. Le de´tail des diffe´rents releve´s partiels est donne´ synthe´tiquement
dans le tableau 3.1. Ma contribution personnelle principale a` ce vaste programme est d’une part
d’avoir conduit son extension a` des quasars de faible luminosite´ et d’autre part d’avoir effectue´ la
re´duction de donne´e et l’analyse statistique d’un releve´ MaMBo a` 1.2 mm de quasars lumineux
a` z ≈ 2 pre´sente´es dans ce chapitre. On peut dire qu’ainsi ce programme a e´te´ quasiment
mene´ a` son terme pour les quasars ”optiques” et qu’une conclusion nette a pu eˆtre tire´e sur la
corre´lation entre les luminosite´s bleues et infrarouge lointain. En outre, j’ai assure´ une part de
plus en plus importante des observations et surtout du traitement des donne´es de l’ensemble
du programme. Le chapitre 4 pre´sente in extenso l’e´tude sur les quasars faiblement lumineux
et l’analyse statistique globale des re´sultats de tous les releve´s. Le chapitre 6 donne l’e´tat des
observations millime´triques des quasars a` tre`s grand z (> 5.5) au fur et a` mesure de leurs
de´couverte en optique. Ce chapitre rappelle, quant a` lui, les grands traits de l’e´tude sur les
quasars lumineux a` z ∼ 2.
Diffe´rent travaux ont amene´ a` la de´tection de plus 40 quasars a` z ≥ 4. Ce qui correspond
a` une e´poque tre`s pre´coce puisque l’Univers n’e´tait alors aˆge´ que de 1 milliard d’anne´es soit
68
3.1. Releve´s (sub)millime´triques ante´rieurs de quasars a` z > 4 69
Tab. 3.1 – Description des diffe´rents releve´s (sub)millime´triques de quasars optiquement lumi-
neux a` grand de´calage spectral ante´rieurement aux e´tudes pre´sente´es.
Authors # wavelength z MB median σ
(µm) (mJy)
Omont et al. (2001) 65 1200 3.85 – 4.56 -26.0 – -29.5 0.8
Carilli et al. (2001a) 82 1200 3.55 – 5.03 -26.1 – -28.8 0.3
Isaak et al. (2002) 28 850 3.92 – 4.47 -26.3 – -29.5 3.0
Omont et al. (2003) 35 1200 1.75 – 2.85 -27.0 – -29.3 0.9
Petric et al. (2003) 9 1200 5.09 – 6.28 -24.0 – -28.1 1.0
Bertoldi et al. (2003a) 3 1200 6.05 – 6.41 -26.3 – -28.0 0.1
Priddey et al. (2003a) 56 850 1.50 – 2.97 -27.4 – -29.1 2.8
Priddey et al. (2003b) 14 850 4.95 – 6.28 -22.7 – -28.1 1.6
Willott et al. (2003) 30 850 2.00 – 2.54 -26.1 – -27.9 2.5
environ 10% de son aˆge actuel. Afin d’e´tudier les quasars a` l’e´poque du maximum d’activite´
des quasars dans l’histoire de l’Univers, ces e´tudes ont donc e´te´ e´tendues a` un de´calage spectral
de z ∼ 2. Apre`s un bref rappel des principaux re´sultats de ces releve´s ante´rieurs, ce chapitre
pre´sente l’e´tude faite a` 1.2 mm sur un e´chantillon de quasars optiquement lumineux et radio
faible avec des de´calages spectraux dans l’intervalle 1.8 < z < 2.8 et des magnitudes bleues
absolues MB < −27. Elle a conduit a` une publication en 2003 dans la revue A&A pre´sente´e en
fin de chapitre (Omont et al. 2003).
3.1 Releve´s (sub)millime´triques ante´rieurs de quasars a` z > 4
Les premiers grand releve´s (sub)millime´triques de quasars optiquement lumineux et a` grand
de´calage spectral ont de´bute´ en 2001 avec les travaux de Omont et al. (2001); Carilli et al.
(2001b) et Isaak et al. (2002). Je pre´sente ici tre`s rapidement, les principaux re´sultats de ces
deux releve´s a` z ∼ 4, ainsi que ceux du releve´ de quasars a` z ≈ 2 de Priddey et al. (2003a).
3.1.1 Releve´s MaMBo
L’e´tude pre´sente´e par Omont et al. (2001) fait suite aux releve´s pionniers de McMahon
et al. (1994); Isaak et al. (1994) et Omont et al. (1996), et e´tend ces travaux a` un e´chantillon
de quasars a` grand de´calage spectral, en observant 62 sources selectionne´es dans le catalogue
de 90 quasars a` z ∼ 4 du Digital Palomar Sky Servey (DPOSS), maintenu a` jour par
G. Djorgovski sur http://astro.caltech.edu/~george/z4.qsos. L’e´chantillon a e´te´ restreint
aux sources les plus brillantes en optique (MB . −27) avec des de´calages spectraux compris
entre 3.8 et 4.6. Les observations ont e´te´ effectue´es a` 1.2 mm avec la matrice de bolome`tre
MaMBo I en fe´vrier et mars 2000 au 30-m de l’IRAM. Sur l’e´chantillon observe´, 18 sources
ont e´te´ de´tecte´es avec un niveau ≥ 3 σ, dont 12 a` ≥ 4 σ, avec notamment Pss 2322+1944,
qui, avec un flux de S1.2 mm = 9.6 ± 1.2 mJy, est la source millime´trique la plus lumineuse de
l’e´chantillon. Apre`s avoir discute´ de la nature du rayonnement observe´ a` 1.2 mm, les auteurs
concluent que l’e´mission observe´e a` 1.2 mm est due a` l’e´mission infrarouge des poussie`res en
se basant sur plusieurs e´tudes multi-longueurs d’onde incluant des donne´es submillime´triques
et radio sur quelques sources de leur e´chantillon et des e´chantillons ante´rieurs mentionne´s plus
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haut. En utilisant une tempe´rature de poussie`re typique de Tdust = 50 K et un indice spectral
des poussie`res de β = 1.5, ils de´rivent des luminosite´s infrarouge lointain de quelques 1013 L⊙,
et en utilisant les techniques pre´sente´es pre´ce´demment, en de´duisent des masses de poussie`res
de quelques 108 M⊙ et des taux de formation stellaire de l’ordre de 1000 M⊙ yr
−1. Enfin, en
estimant approximativement le rapportMbul/MBH dans les quasars a` grand z de leur e´chantillon,
Omont et al. montrent que celui-ci est probablement plus petit que ceux observe´s localement,
ce qui confirmerait l’hypothe`se d’une croissance des trous noirs massifs plus rapide que leurs
galaxies hoˆtes.
Les travaux de Carilli et al. (2001b) pre´sentent un releve´ de 41 quasars radio faibles et
optiquement lumineux a` z > 3.7 observe´s a` 1.2 mm avec MaMBo et a` 43 et 1.4 GHz au
VLA. Les sources ont e´te´ selectionne´es parmi les premiers catalogues des quasars du Sdss,
avec comme proprie´te´s −26.1 > MB > −28.8 et 3.6 < z < 5. Sur l’e´chantillon de 41 quasars,
16 sources ont e´te´ de´tecte´es a` 1.2 mm a` des niveaux > 3σ avec des flux S250GHz ≥ 1.4 mJy.
Une e´tude paralle`le au VLA a conduit a` la de´tection de 9 sources a` 1.4 GHz. Les observations
a` 43 GHz ont e´te´ effectue´es sur 4 des sources de´tecte´es a` 1.2 mm afin de tester l’hypothe`se
d’e´mission thermique des poussie`res de´tecte´es dans le domaine millime´trique. A l’exception d’un
cas ou` aucune conclusion ferme n’a pu eˆtre donne´e, l’ensemble des observations est compatible
avec une e´mission thermique des poussie`res, hypothe`se qui est applique´e a` toutes les autres
sources. Les auteurs discutent ensuite d’une possible tendance a` la baisse du taux de de´tection
avec le de´calage spectral, mais la faible statistique de leur e´chantillon ne leur permet pas de
conclure de manie`re ferme. Aucune corre´lation forte entre la luminosite´ infrarouge, calcule´e avec
une tempe´rature de poussie`re Tdust = 60 K, et la magnitude bleue absolue MB, n’est pre´sente
dans leur e´chantillon, la distribution des MB de leur sources n’e´tant pas tre`s e´tendue. Enfin,
Carilli et al. pre´sentent une comparaison entre le rapport infrarouge-radio des quasars a` z > 3.6
de leur e´chantillon avec celui d’une galaxie a` flambe´es stellaires typique. Les quasars de´tecte´s
en radio ont un indice spectral infrarouge-radio le´ge`rement infe´rieur a` celui attendu pour une
galaxie a` flambe´es stellaires, a` l’exception de deux sources identifie´es comme ayant une forte
e´mission radio.
3.1.2 Releve´ Scuba
Les travaux pre´sente´s par Isaak et al. (2002) se situent dans le prolongement des e´tudes
mene´es par Omont et al. (2001) et s’inte´ressent a` la recherche syste´matique d’activite´ de forma-
tion stellaire importante dans les galaxies hoˆtes des quasars les plus lumineux a` z & 4. Ainsi, un
e´chantillon de 38 quasars a e´te´ observe´ a` 850 µm avec la matrice Scuba au JCMT. L’e´chantillon
observe´ comprend des sources provenant principalement des releve´s APM B/R et B/R/I, et du
Pss, ayant un de´calage spectral proche de 4 et dont la magnitude bleue absolue MB < −27.5.
Enfin, une limite sur les densite´s de flux radio des sources de cet e´chantillon a e´te´ obtenue a`
partir du releve´ a` 1.4 GHz du NRAO VLA Sky Survey (NVSS), les sources retenues ne
pre´sentant pas d’e´mission radio forte pouvant contaminer les observations a` 850 µm.
Sur les 38 sources observe´es, 8 ont e´te´ de´tecte´es avec S850 µm & 10 mJy a` un niveau ≥ 3σ.
Apre`s avoir de´duit les proprie´te´s des sources, que ce soit a` partir des luminosite´s optiques
ou des flux submillime´triques, les auteurs ont e´tudie´ sommairement les possibles corre´lations
entre les proprie´te´s optiques et submillime´triques de leurs sources en utilisant des tests de type
Kolmogorov-Smirnov sur les distributions des magnitudes bleues absolues ou des de´calages spec-
traux des sous-e´chantillons des sources de´tecte´es ou non a` 850 µm. Cependant le faible nombre
d’objets e´tudie´s ne permet pas de conclure sur la possible corre´lation entre proprie´te´s optiques
et infrarouges dans ces quasars a` z & 4.
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L’e´chantillon a e´te´ construit de fac¸on ale´atoire a` partir du catalogue de Veron-Cetty &
Veron (2001) en se´lectionnant 60 sources ayant un de´calage spectral compris entre 1.8 et 2.8
avec des magnitudes bleues absolues −29.5 < MB < −27, comparables a` la distribution des
MB de l’e´chantillon de quasars a` z ∼ 4 de Omont et al. (2001). Les densite´s de flux radio des
quasars, ve´rifie´es a` l’aide du catalogue du VLA Faint Images of the Radio Sky at Twenty
Centimeters (FIRST), sont toutes faibles, indiquant que le rayonnement synchrotron n’est
pas dominant dans l’infrarouge lointain. Les magnitudes bleues absolues des sources de cet
e´chantillon ont e´te´ calcule´es a` partir des magnitudes J et H obtenues par le releve´ 2Mass - voir
Priddey et al. (2003a) pour une explication de´taille´e. Les sources ont e´galement e´te´ selectionne´es
pour avoir une haute de´clinaison, au moins plus de 15◦, et pour la plupart plus de 35◦pour
favoriser les observations effectue´es avec des opacite´s atmosphe´riques les plus faibles possible.
3.2.1 Observations
Sur cet e´chantillon initial, 35 sources ont e´te´ observe´es durant l’hiver 2000-2001 avec la
matrice de 37 bolome`tres MaMBo I au te´lescope de 30-m de l’IRAM. Les observations ont
e´te´ effectue´es en mode on-off en prenant le canal central comme canal de re´fe´rence car c’e´tait
le canal le plus sensible de la matrice. Le miroir secondaire oscillait a` 2 Hz en azimut avec une
amplitude de 50′′. Le pointage e´tait surveille´ de fac¸on re´gulie`re sur des sources proches de celle de
l’e´chantillon, et e´tait stable a` 2′′ pre`s. L’opacite´ du ciel a e´galement e´te´ mesure´e re´gulie`rement et,
pendant la dure´e des observations, a varie´ entre 0.08 et 0.4 a` 250 GHz. Le facteur de calibration,
12500 counts/Jy, a e´te´ de´termine´ a` l’aide d’observations de Mars et est estime´ stable a` 20%.
La sensibilite´ de MaMBo I, durant ces observations, e´tait de ∼ 30 mJys1/2. Les donne´es ont
e´te´ re´duites a` l’aide du logiciel Mopsi, en utilisant des algorithmes de retrait de bruit corre´le´.
L’e´cart type me´dian des densite´s de flux de l’e´chantillon une fois re´duite est de ≈ 0.8 mJy.
3.2.2 Re´sultats
Sur les 35 quasars ainsi observe´s a` 1.2 mm, 9 ont e´te´ detecte´s avec un niveau > 3σ, et
notamment J140955.5+56287, un quasars a` z = 2.56, avec S1.2mm = 10.7± 0.6 mJy, la source
la plus brillante de l’e´chantillon. En utilisant les donne´es du releve´ FIRST a` 1.4 GHz du VLA,
nous avons recherche´ les contreparties radio des sources de l’e´chantillon observe´. Tandis que deux
des sources sont dans des re´gions non couvertes par ce releve´, aucune des autres sources de´tecte´es
de l’e´chantillon ne pre´sente une e´mission radio de plus de 1 mJy avec un niveau de confiance de
plus de 6σ et toutes peuvent donc eˆtre conside´re´es comme radio faible. C’est e´galement le cas
pour les sources non de´tecte´es de l’e´chantillon, mis a` part 2 qui ont des flux radio ∼ 2 mJy et
sont donc faiblement radio fort. Dans ce qui suit, les luminosite´s infrarouges ont e´te´ de´duites,
pour chacune des sources, en adoptant une tempe´rature de poussie`re de Tdust = 45 K et un indice
spectral β = 1.5 et en suivant le paradigme pre´sente´ au chapitre 1. Les masses de poussie`res ont
e´te´ calcule´es en prenant un coefficient d’absorption des poussie`res κ(230µm) = 7.5 cm2/g. La
table 3.2 rapporte les re´sultats de ces observations.
3.3 E´tude Statistique
Avec les tailles des e´chantillons de´sormais accessibles, il est possible d’effectuer des e´tudes
statistiques et rechercher par exemple une possible corre´lation entre la luminosite´ infrarouge
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Tab. 3.2 – Quasars optiquement lumineux observe´s a` 1.2 mm.
Source z MB R.A. Dec. S1.2mm temps 1.4 GHz
(J2000.0) [mJy] [sec] [mJy]
KUV 08086+4037 1.78 −27.0 08 12 00.5 +40 28 14.0 4.3± 0.8 1336 –
[VV96] J093750.9+730206 2.52 −28.5 09 37 48.7 +73 01 58.0 3.8± 0.9 665 *
HS 1002+4400 2.08 −28.3 10 05 17.5 +43 46 09.0 4.2± 0.8 1654 –
HS 1049+4033 2.15 −28.2 10 51 58.6 +40 17 36.0 3.2± 0.7 1818 –
[VV96] J110610.8+640008 2.19 −29.3 11 06 10.8 +64 00 08.0 3.9± 1.1 2228 *
[VV96] J140955.5+562827 2.56 −28.4 14 09 55.5 +56 28 27.0 10.7 ± 0.6 1832 –
[VV96] J154359.3+535903 2.37 −28.3 15 43 59.3 +53 59 03.0 3.8± 1.1 992 –
HS 1611+4719 2.35 −27.7 16 12 39.9 +47 11 58.0 4.6± 0.7 3319 –
[VV2000] J164914.9+530316 2.26 −28.2 16 49 14.9 +53 03 16.0 4.6± 0.8 1655 0.7± 0.1
HS 0749+4259 1.90 −28.9 07 50 54.7 +42 52 19.0 1.3± 0.9 1652 –
HS 0800+3031† 2.02 −28.6 08 03 42.1 +30 22 54.0 1.8± 1.1 824 –
HS 0808+1218† 2.26 −27.8 08 10 57.0 +12 09 14.0 1.1± 0.9 1583 –
HS 0830+1833† 2.27 −28.1 08 32 55.7 +18 23 01.0 1.3± 0.9 1414 –
HS 0834+1509† 2.51 −28.1 08 37 12.6 +14 59 17.0 0.6± 0.6 2391 –
SBSS 0910+586 1.95 −27.1 09 14 25.8 +58 25 19.0 0.4± 0.6 839 *
[VV96] J092230.1+710937 2.43 −27.1 09 22 30.1 +71 09 37.0 1.5± 0.8 1666 *
HS 0932+2410 2.30 −27.1 09 35 34.0 +23 57 20.0 1.4± 0.6 2074 –
[VV96] J093935.1+361001 2.03 −27.1 09 39 35.1 +36 40 01.0 1.5± 1.0 1498 –
[VV96] J095845.5+470324 2.48 −27.7 09 58 45.5 +47 03 24.0 0.7± 0.7 1647 –
HS 1110+3813 2.29 −28.1 11 12 51.0 +37 57 15.0 0.0± 1.3 833 –
KUV 11467+3725 2.22 −27.8 11 49 20.2 +37 08 29.0 1.0± 0.9 1667 –
[VV96] J121010.2+393936 2.40 −27.7 12 10 10.2 +39 39 36.0 0.9± 0.8 1492 –
[VV96] J121303.1+171422† 2.54 −28.0 12 13 03.1 +17 14 22.0 −1.9± 1.5 656 2.0± 0.2
[BCF91] 524 2.85 −28.0 13 04 12.0 +29 53 49.0 0.2± 1.0 329 –
[BBE90] 130623+283002 2.21 −27.9 13 09 17.2 +28 14 04.0 −1.6± 1.0 1648 –
[VV96] J140148.4+543859 2.37 −27.3 14 01 48.4 +54 38 59.0 0.3± 0.9 842 –
SBSS 1417+596 2.31 −27.6 14 19 06.4 +59 23 12.0 −3.1± 1.6 831 *
[VV96] J160637.6+173516 2.32 −27.4 16 06 37.6 +17 35 16.0 1.6± 0.7 2176 –
HS 1616+3708 2.49 −27.4 16 18 15.5 +37 01 03.0 1.0± 0.6 2831 –
[VV86] J162645.7+642654 2.32 −28.8 16 26 45.7 +64 26 54.0 0.7± 1.1 3470 *
HS 1707+4602 2.29 −27.6 17 09 04.9 +45 59 08.0 2.1± 1.5 2487 –
[VV96] J171635.4+532815 1.94 −28.8 17 16 35.4 +53 28 15.0 1.3± 1.1 2469 1.9± 0.2
HS 1754+3818† 2.16 −27.9 17 56 39.6 +38 17 52.0 1.1± 1.1 3282 *
[VV96] J183825.0+510558 1.98 −29.3 18 37 25.3 +51 05 59.0 −1.0± 0.8 2452 *
HS 2134+1531† 2.13 −28.1 21 36 23.7 +15 45 08.0 −2.7± 1.4 2494 *
NOTE – Les densite´s de flux radio a` 1.4 GHz sont tire´ du releve´s VLA FIRST. Le symbole
* indique qu’il n’y a pas de donne´es disponibles et – indique une limite supe´rieure de 1 mJy a`
6σ. † : quasars observe´s (et non de´tecte´s) a` 850 µm par Priddey et al. (2003a). Les magnitudes
bleus absolues sont donne´es avec une cosmologie EdS pour comparaison avec les e´chantillons
de´ja` publie´s
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lointain et la magnitude bleue absolue. En effet, quelque soit la source de chauffage des poussie`res,
on s’attend a` ce qu’une corre´lation soit pre´sente entre la luminosite´ infrarouge (LFIR) et la
magnitude bleue absolue (MB). En effet, MB e´tant un estimateur de l’activite´ du trou noir
supermassif, si les poussie`res sont chauffe´es par le rayonnement UV provenant de l’AGN alors
on s’attendrait a` ce que LFIR soit directement correle´e avecMB, plus le trou noir super massif est
lumineux, plus les poussie`res e´mettent dans l’infrarouge lointain. Au contraire, si les poussie`res
e´taient chauffe´es par l’activite´ de formation stellaire, on s’attend e´galement a` une relation plus
laˆche entre LFIR et MB, en effet, les quasars les plus lumineux sont au cœur des galaxies hoˆtes
les plus massives, ce qui favorise la formation stellaire et donc la production de flux UV par les
e´toiles jeunes, source de chauffage des poussie`res. Dans le cadre de la formation des structures
hie´rarchiques, ceci peut e´galement eˆtre explique´ par les phe´nome`nes d’accre´tions majeures qu’ont
duˆ subir ces galaxies tre`s massives, en effet, lors de l’accre´tion d’un objet les forces de mare´e
compriment le gaz et favorisent ainsi la formation stellaire ; elles facilitent aussi le transport du
gaz vers le centre et donc l’alimentation de l’activite´ du trou noir.
Les taux de de´tection typiques des diffe´rents releve´s a` grand de´calage spectral est de l’ordre
de 20-30%. Les limites supe´rieures des flux (sub)millime´triques constituent donc une grande
partie de l’information disponible. Les estimateurs statistiques classiques ne prennent pas en
compte les limites supe´rieures et ne peuvent donc eˆtre applique´s ici que de manie`re indirecte
en comparant les distributions des magnitudes bleues absolues des sous-e´chantillons des sources
de´tecte´es et non de´tecte´es. Il existe cependant des techniques statistiques, dites de survie, qui
ont e´te´ de´veloppe´es pour e´tudier des e´chantillons censure´s, c’est a` dire contenant des limites
supe´rieures et/ou infe´rieures. Le chapitre 4 de´crit plus en de´tails ces tests statistiques.
3.3.1 Luminosite´ infrarouge lointain
En calculant les moyennes des densite´s de flux a` 1.2 mm des e´chantillons Carilli et al. (2001a);
Omont et al. (2001) et Omont et al. (2003), on s’aperc¸oit que l’e´chantillon Carilli et al. (2001a),
observe´ d’une fac¸on plus sensible, a une moyenne plus petite d’un facteur ∼ 2 par rapport aux
deux autres (voir tab 3.1). Cet e´chantillon ayant une distribution de magnitude bleue absolue
significativement plus faible que les deux autres, nous avons donc voulu tester la possibilite´ que
cet e´chantillon ait une distribution en densite´ de flux a` 1.2 mm diffe´rente, ce qui aurait e´te´ une
indication possible d’une relation entre la magnitude bleue absolue et la luminosite´ infrarouge
lointain.
Les tests a` une variable, (univariate methods), des statistiques de survie permettent de cal-
culer la probabilite´ p, que deux e´chantillons de´rivent d’une meˆme loi parente. Les re´sultats de
ces tests indiquent que les e´chantillons de Omont et al. (2001) et Omont et al. (2003) pourraient
de´river d’une meˆme distribution parente, alors que celui de Carilli et al. (2001a) semble avoir
une distribution parente diffe´rente. Ceci pourrait eˆtre duˆ aux distributions deMB diffe´rentes des
e´chantillons ou a` des effets de se´lection, puisque les trois e´chantillons ont e´te´ construits a` partir
de catalogues diffe´rents, n’utilisant pas les meˆmes crite`res de se´lection pour les quasars.
En comparant les e´chantillons Omont et al. (2001) et Omont et al. (2003), qui ont des
distributions de MB similaires, on ne mesure pas d’e´volution forte de la luminosite´ infrarouge
entre des de´calages spectraux de z = 4 et z = 2, ce qui constitue un intervalle de temps de pre`s
de 2 milliard d’anne´es. Ce re´sultat diffe`re de ce qu’ont pu e´tablir Archibald et al. (2001) pour
les radio-galaxies, cependant ces re´sultats peuvent eˆtre discute´s (voir plus loin).
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3.3.2 Luminosite´s infrarouge lointain et optique
Il existe plusieurs me´thodes pour mettre en e´vidence une relation entre la luminosite´ in-
frarouge lointain, traceur de l’activite´ de formation stellaire et la luminosite´ bleue, traceur de
l’activite´ du noyau actif. Priddey et al. (2003a) ont utilise´ le test de Kolmogorov-Smirnov sur
les sous-e´chantillons de sources de´tecte´es et non-de´tecte´es pour contraindre une relation possible
entre les proprie´te´s submillime´triques et optiques de leur e´chantillon de quasars optiquement
lumineux. Cependant, le re´sultat de ces tests ne permet pas de de´terminer si une corre´lation est
pre´sente dans leur jeu de donne´es. De plus, en e´tudiant de la meˆme fac¸on les distributions des
de´calages spectraux de leur e´chantillon, ils argumentent sur une possible augmentation avec z
du taux de de´tection des quasars a` z ∼ 2. Ils pre´sentent ensuite une comparaison de l’e´volution
de la densite´ de flux a` 850 µm (S850µm) moyenne en fonction du de´calage spectral, et comparent
leurs re´sultats avec ceux de Archibald et al. (2001), qui, a` partir d’un e´chantillon de radio-
galaxies, affirment que la densite´ de flux a` 850 µm des radio-galaxies augmente avec le de´calage
spectral. Il faut cependant noter que la tendance a` la hause de S850µm des radio-galaxies a` e´te´
de´duite en effectuant des moyennes ponde´re´es sur des intervalles de de´calages spectraux, hors,
l’intervalle a` plus grand de´calage spectral, de´terminant pour estimer la tendance ge´ne´rale de
l’e´volution, ne comprend que 6 points, dont 2 au dessus du niveau moyen des autres intervalles.
L’incertitude des densite´s de flux e´tant raisonnablement anti-corre´le´e avec les densite´s de flux, la
moyenne ponde´re´e est alors biaise´e vers les hauts flux, ce qui fausse les conclusions d’Archibald
et al.. Priddey et al. ne concluent, cependant, pas sur une e´ventuelle tendance similaire dans
leur e´chantillon.
D’apre`s les tests d’analyse de survie a` une variable, effectue´s sur les distributions de lumino-
site´s infrarouge lointain des 3 e´chantillons e´tudie´s, l’e´chantillon de Carilli et al. (2001a) semble
indiquer une possible relation entreMB et LFIR. L’application de ces tests a` l’ensemble des e´chan-
tillons e´tudie´s ou a` une combinaison des deux e´chantillons a` z ∼ 4 ne permet pas de conclure
de manie`re ferme sur la pre´sence d’une corre´lation entre la luminosite´ infrarouge lointain et la
magnitude bleue absolue. Bien qu’une corre´lation soit attendue entre ces deux quantite´s, il est
possible qu’elle soit cache´e par un de´calage temporel des activite´s d’accre´tion et/ou de formation
stellaire. De plus, l’utilisation d’une tempe´rature moyenne, ou la non correction d’un possible
effet d’amplification gravitationnelle de ces sources augmentent probablement la dispersion des
e´chantillons et en compliquent l’e´tude. La figure 3.1 pre´sente la luminosite´ infrarouge lointain
en fonction de la magnitude bleue absolue pour l’ensemble des trois e´chantillons observe´s.
3.4 Conclusions
Dans ce chapitre j’ai re´sume´ une e´tude de l’e´mission millime´trique d’un e´chantillon de qua-
sars se´lectionne´s a` partir de leur proprie´te´s optiques avec des de´calages spectraux 1.8 < z < 2.8,
correspondant au pic d’activite´ des quasars. Les densite´s de flux observe´es impliquent des lumi-
nosite´s infrarouge lointain de quelques 1013 L⊙ et des masses de poussie`res de l’ordre de 10
8 M⊙.
Les proprie´te´s millime´triques de l’e´chantillon observe´ sont similaires a` celles de l’e´chantillon a`
z ∼ 4 (Omont et al. 2001) pre´sentant une distribution de MB comparable. Il n’y a donc pas de
signe d’e´volution importante de la luminosite´ infrarouge lointain contrairement a` ce que rapporte
Archibald et al. (2001) dans le cas des radio-galaxies. L’utilisation des e´chantillons combine´s a`
z ∼ 4 et z ∼ 2 ne permet pas de de´tecter une corre´lation entre la luminosite´ infrarouge lointain
et optique, cependant la distribution de MB de l’e´chantillon de Carilli et al. (2001a) compare´e
aux e´chantillons de Omont et al. (2001, 2003) pourrait indiquer une corre´lation faible.
Afin de mieux contraindre les proprie´te´s (sub)millime´triques des quasars a` grand de´calage
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Fig. 3.1 – Luminosite´ infrarouge loin-
taire (LFIR) de´rive´ a` partir de la den-
site´ de flux mesure´e a` 1.2 mm par
MaMBo en fonction de la magnitude
bleue absolue MB pour les quasars des
e´chantillons de Carilli et al. (2001a);
Omont et al. (2001) et Omont et al.
(2003).
spectral, et notamment la contribution de la formation stellaire dans leur e´mission, nous avons
besoin de mieux connaitre la tempe´rature des poussie`res et donc la distribution spectrale d’e´ner-
gie des quasars e´tudie´s. Des observations a` diffe´rentes longueurs d’ondes sont donc ne´cessaires
mais ne seront ve´ritablement possibles de fac¸on syste´matique qu’avec l’arrive´e des instruments de
nouvelle ge´ne´ration tels que Spitzer, dont l’acquisition de donne´es vient de commencer, et sur-
tout Herschel ou ALMA ope´rationnels respectivement a` partir de 2007 et 2012. Le chapitre 2
pre´sente les re´sultats d’un releve´ effectue´ a` 350 µm sur 6 quasars, avec des de´calages spectraux
compris entre 1.7 < z < 6.4, qui a permis de contraindre leurs distributions spectrales d’e´nergie
et donc la tempe´rature de la composante de poussie`re e´mettant dans l’infrarouge lointain.
Comme nous l’avions dit, les re´sultats pre´sente´s ici font partie d’une e´tude plus large qui
a de´bute´ avec des quasars optiquement lumineux a` z ∼ 4 (Omont et al. 2001; Carilli et al.
2001a; Isaak et al. 2002), puis a continue´ avec des quasars optiquement lumineux a` z ∼ 2, au
pic d’activite´ des quasars, avec l’e´chantillon pre´sente´ ici (Omont et al. 2003), et celui de Priddey
et al. (2003a). L’e´tude de la corre´lation LFIR-MB fait apparaˆıtre le besoin d’un e´chantillon
de quasars optiquement moins lumineux qui permettra d’apporter des contraintes plus fortes
avec un intervalle de luminosite´ optique plus important. Le chapitre 4 pre´sente les re´sultats
pre´liminaires d’une e´tude portant sur un tel e´chantillon de quasars a` z ∼ 2 et z ∼ 4 avec des
magnitudes bleues absolues −24 < MB < −26.
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Abstract. We report 250 GHz (1.2 mm) observations of redshift 1.8 < z < 2.8 optically luminous (MB < −27.0), radio quiet
quasars using the Max-Planck Millimeter Bolometer (MAMBO) array at the IRAM 30-metre telescope. Nine quasars were
detected and for 26 quasars 3σ flux density limits in the range 1.8 to 4 mJy were obtained. Adopting a typical dust temperature
of 45 K, the millimeter emission implies far-infrared luminosities of order 1013 L⊙ and dust masses of ∼10
8 M⊙. Applying a
statistical survival analysis to our total sample of 43 detected and 95 undetected quasars at z ≈ 2 and z >∼ 4, we find that there is
no apparent difference in the far-infrared (FIR) luminosities, hence the star formation rates, of QSOs at z ≈ 2 and at 3.6 < z < 5.
This differs from radio galaxies, for which the FIR luminosity was found to increase with redshift (Archibald et al. 2001). We
furthermore find that there is no strong correlation between the far-infrared and optical luminosities, confirming previous results
obtained on smaller samples.
Key words. galaxies: formation – galaxies: starburst – galaxies: high-redshift – quasars: general – cosmology: observations –
submillimeter
1. Introduction
The relation between the growth of the central black hole and
the formation of the bulge stars is a key issue for the formation
and evolution of galaxies. Probing starburst activity in the host
galaxies of high redshift quasars has therefore become a key
area of observational cosmology. Since the formation of mas-
sive stars often occurs in heavily obscured regions, star forma-
tion is best traced through the far-infrared (FIR) dust emission
(e.g., Sanders &Mirabel 1996), the peak of which is red-shifted
into the (sub)millimeter atmospheric windows for sources at
redshifts z > 1. Deep (sub)millimeter blank field surveys us-
ing SCUBA (e.g., Scott et al. 2002) and MAMBO (Bertoldi
et al. 2000a,b) have now detected over one hundred sources.
For most of these objects optical obscuration prevents a spec-
troscopic redshift determination and any detailed study of the
relation between star formation and Active Galactic Nuclei
(AGN). Therefore, such studies must currently rely on pointed
(sub)millimeter observations of radio galaxies and of optically
selected quasars.
Observations at 1.2 mm and 0.85 mm using MAMBO
and SCUBA, respectively, have lead to the detection of more
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than 60 high-redshift quasars (Omont et al. 1996 and refer-
ences therein for earlier work; Omont et al. 2001; Carilli et al.
2001a; Isaak et al. 2002; present paper; Priddey et al. 2002),
radio galaxies (Archibald et al. 2001), and X-ray selected AGN
(Barger et al. 2001; Page et al. 2001). Whether most of the
dust FIR emission is due to heating by the UV/X radiation of
the AGN or by massive stars remains unclear. Only for a few
cases there are searches for CO line emission deep enough for
achieving detection and providing good evidence that a sub-
stantial fraction of the FIR emission must be caused by star
formation (Guilloteau et al. 1999; Cox et al. 2002a,b; Carilli
et al. 2002).
Up to now most of the studies of the (sub)millimeter emis-
sion from high redhift QSOs have focused on sources at red-
shifts z >∼ 4, for which 40 detections were reported (Omont
et al. 1996; Omont et al. 2001; Carilli et al. 2001a; Isaak et al.
2002, and references therein). In order to study the quasar pop-
ulation at the peak of their space density, which is at a later
epoch than that probed in previous studies, we extended the
millimeter observations of optically luminous quasars to z ≈ 2.
This paper reports on 1.2 mm continuumobservations of a sam-
ple of redshift 1.8 to 2.8 QSOs with optical luminosities in ex-
cess of 1014 L⊙ (MB < −27.0).
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We adopt a Λ-cosmology with H0 = 65 km s
−1 Mpc−1,
ΩΛ = 0.7 andΩm = 0.3. However, for the definition of the rest-
frame absolute B-bandmagnitudes, MB, we have used the stan-
dard Einstein-de Sitter cosmology with H0 = 50 km s
−1 Mpc−1
and q0 = 0.5, in order to ease the comparisons with standard
quasar catalogues and luminosity functions. Throughout this
paper, the far-infrared luminosity (LFIR) is defined as the lumi-
nosity of a modified black-body with a dust temperature and
emissivity index as given in Sect. 3.1.
2. Source selection and observations
Thirty-five optically luminous (MB < −27.0) radio-quiet
QSOs at redshifts 1.8 < z < 2.8 were observed from
60 sources we had selected from the catalogue of Ve´ron-
Cetty & Ve´ron (2000). As the result of our random selection
among the sources listed by Ve´ron-Cetty & Ve´ron, the ob-
served sources derive from a broad variety of QSO surveys.
However, about half of them were originally identified in the
Hamburg Quasar Survey (Engels et al. 1998; Hagen et al. 1999,
http://www.hs.uni-hamburg.de). The observed sources
have a distribution in rest-frame absolute B-band magnitudes,
MB, between −27.0 and −29.5, which is comparable to the MB
distribution of z >∼ 4 PSS quasars studied by Omont et al.
(2001) – see Sect. 3.1. For the present sample at z ≈ 2, the
values of MB were determined including J and H magnitudes
obtained from the 2MASS near-infrared survey – see Priddey
et al. (2002). However, the MB values are more uncertain for
the z >∼ 4 sample because 2MASS data are lacking for most
sources. The selected QSOs are at high declination (>15◦ and
mostly >35◦) to favor observations done at low air mass. The
list of the observed sources is given in Tables 1 and 2.
The observations were made during the winter of 2000–
2001 using the 37-channel Max-Planck Millimeter Bolometer
(MAMBO; Kreysa et al. 1998, 1999) array at the 30-meter
IRAM telescope on Pico Veleta (Spain). The sources were ob-
served with the array’s central channel, using the standard on-
off mode with the telescope secondary chopping in azimuth
by 50′′ at a rate of 2Hz. The target was positioned on the cen-
tral bolometer of the array, and after 10 s of integration, the
telescope was nodded so that the previous off beam became the
on beam. A typical scan lasts for 12 or 16 such 10 s sub-scans.
The pointing was checked frequently on nearby continuum
sources, and was found to be stable within ∼2′′. The sky opac-
ity was measured regularly, with zenith opacities at 1.2 mm
varying between 0.08 and 0.4. Gain calibration was performed
using observations of Mars. We adopted a calibration factor of
12 500 counts per Jansky, which we estimate to be reliable to
within 20%. The point-source sensitivity of MAMBO during
the observations was ∼30mJy s1/2.
The data were analyzed using the MOPSI software (Zylka
1998). Correlated sky-noise was subtracted from each chan-
nel; it was computed for each channel as a weighted mean of
the signals from the eight best-correlating surrounding chan-
nels. Skynoise subtraction reduces the noise in the signals by
typical factors of 2 to 3. For each quasar, the total on-target
plus off-target observing time was always greater than 650 s.
The mean rms noise of the coadded signals is ≈0.8mJy. As for
Fig. 1. Observed 1.2 mm flux density versus MB, the optical abso-
lute magnitude in the rest-frame B band, of the z ≈ 2 QSOs. The
sources detected at 1.2 mm (Table 1) are shown as filled symbols.
The open symbols are upper limits for sources not detected at 1.2 mm
(Table 2): for sources with negative signal, a 1σ upper limit is plot-
ted; for sources with positive signal, signal+ 1σ is plotted as an upper
limit.
Omont et al. (2001), we defined a quality factor for the detec-
tions (A for good and B for poor) based on the consistency of
the flux densities measured on different dates, on the stability of
the pointing, on calibration uncertainties and general observing
conditions (see Table 1).
3. Results
3.1. General properties
Thirty-five z ≈ 2 quasars were observed at 1.2 mm. Nine
quasars were detected at levels ≥3σ, of which seven have sig-
nals >∼4σ, where σ ≈ 0.8mJy. The 1.2 mm flux densities of
these quasars are listed in Table 1. Twenty-six sources were
not detected with 3σ flux density upper limits in the range
1.8–4 mJy (Table 2). The weighted mean signal of the non-
detections is 0.71 ± 0.16mJy.
Figure 1 displays the observed 1.2 mm flux density S 250
versus MB, the optical absolute magnitude in the B rest-
frame band, which represents the bolometric luminosity, Lbol.
Leaving aside J1409, which has an exceptionally high 1.2 mm
flux density of 10.7 ± 0.6mJy, the other eight detected quasars
have comparable flux densities of 3–4 mJy. There is no obvi-
ous correlation between MB and S 250, a point which will be
discussed in Sect. 4.
With a single measurement at 250 GHz (at z ∼ 2.2, this
corresponds to an emitted frequency of ∼800GHz or a wave-
length of 375 µm), it is not possible to distinguish whether the
observed millimeter emission is thermal dust or synchrotron
emission. The VLA 1.4 GHz FIRST survey (Becker et al. 1995)
provides a first estimate on the radio to millimeter slope. No
radio source within 30′′ of six of the z ≈ 2 detected quasars
is found to a 6σ limiting flux density of ≈1mJy. Two mm-
detected QSOs are not covered by the FIRST survey, and J1649
coincides with a radio source with a 1.4 GHz flux density
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Table 1. Quasars detected at 1.2 mm.
Source z MB RA Dec Flux Density time Quality 1.4 GHz
(J2000.0) [mJy], ± 1σ [s] [mJy], ± 1σ
KUV 08086+4037 1.78 −27.0 08 12 00.5 +40 28 14.0 4.3 ± 0.8 1336 A –
[VV96] J093750.9+730206 2.52 −28.5 09 37 48.7 +73 01 58.0 3.8 ± 0.9 665 B *
HS 1002+4400 2.08 −28.3 10 05 17.5 +43 46 09.0 4.2 ± 0.8 1654 A –
HS 1049+4033 2.15 −28.2 10 51 58.6 +40 17 36.0 3.2 ± 0.7 1818 A –
[VV96] J110610.8+640008 2.19 −29.3 11 06 10.8 +64 00 08.0 3.9 ± 1.1 2228 A *
[VV96] J140955.5+562827 2.56 −28.4 14 09 55.5 +56 28 27.0 10.7 ± 0.6 1832 A –
[VV96] J154359.3+535903 2.37 −28.3 15 43 59.3 +53 59 03.0 3.8 ± 1.1 992 B –
HS 1611+4719 2.35 −27.7 16 12 39.9 +47 11 58.0 4.6 ± 0.7 3319 A –
[VV2000] J164914.9+530316 2.26 −28.2 16 49 14.9 +53 03 16.0 4.6 ± 0.8 1655 A 0.70 ± 0.09
NOTE – The radio flux densities at 1.4 GHz are extracted from the VLA FIRST survey. The symbol * indicates that
there is no data available, and the minus symbol indicates a 6σ upper limit to the flux density of 1 mJy.
Table 2. Quasars with upper limits at 1.2 mm.
Source z MB RA Dec Flux Density time 1.4 GHz
(J2000.0) [mJy], ± 1σ [s] [mJy], ± 1σ
HS 0749+4259 1.90 −28.9 07 50 54.7 +42 52 19.0 1.3 ± 0.9 1652 –
HS 0800+3031† 2.02 −28.6 08 03 42.1 +30 22 54.0 1.8 ± 1.1 824 –
HS 0808+1218† 2.26 −27.8 08 10 57.0 +12 09 14.0 1.1 ± 0.9 1583 –
HS 0830+1833† 2.27 −28.1 08 32 55.7 +18 23 01.0 1.3 ± 0.9 1414 –
HS 0834+1509† 2.51 −28.1 08 37 12.6 +14 59 17.0 0.6 ± 0.6 2391 –
SBSS 0910+586 1.95 −27.1 09 14 25.8 +58 25 19.0 0.4 ± 0.6 839 *
[VV96] J092230.1+710937 2.43 −27.1 09 22 30.1 +71 09 37.0 1.5 ± 0.8 1666 *
HS 0932+2410 2.30 −27.1 09 35 34.0 +23 57 20.0 1.4 ± 0.6 2074 –
[VV96] J093935.1+361001 2.03 −27.1 09 39 35.1 +36 40 01.0 1.5 ± 1.0 1498 –
[VV96] J095845.5+470324 2.48 −27.7 09 58 45.5 +47 03 24.0 0.7 ± 0.7 1647 –
HS 1110+3813 2.29 −28.1 11 12 51.0 +37 57 15.0 0.0 ± 1.3 833 –
KUV 11467+3725 2.22 −27.8 11 49 20.2 +37 08 29.0 1.0 ± 0.9 1667 –
[VV96] J121010.2+393936 2.40 −27.7 12 10 10.2 +39 39 36.0 0.9 ± 0.8 1492 –
[VV96] J121303.1+171422† 2.54 −28.0 12 13 03.1 +17 14 22.0 −1.9 ± 1.5 656 1.97 ± 0.16
[BCF91] 524 2.85 −28.0 13 04 12.0 +29 53 49.0 0.2 ± 1.0 329 –
[BBE90] 130623+283002 2.21 −27.9 13 09 17.2 +28 14 04.0 −1.6 ± 1.0 1648 –
[VV96] J140148.4+543859 2.37 −27.3 14 01 48.4 +54 38 59.0 0.3 ± 0.9 842 –
SBSS 1417+596 2.31 −27.6 14 19 06.4 +59 23 12.0 −3.1 ± 1.6 831 *
[VV96] J160637.6+173516 2.32 −27.4 16 06 37.6 +17 35 16.0 1.6 ± 0.7 2176 –
HS 1616+3708 2.49 −27.4 16 18 15.5 +37 01 03.0 1.0 ± 0.6 2831 –
[VV86] J162645.7+642654 2.32 −28.8 16 26 45.7 +64 26 54.0 0.7 ± 1.1 3470 *
HS 1707+4602 2.29 −27.6 17 09 04.9 +45 59 08.0 2.1 ± 1.5 2487 –
[VV96] J171635.4+532815 1.94 −28.8 17 16 35.4 +53 28 15.0 1.3 ± 1.1 2469 1.90 ± 0.16
HS 1754+3818† 2.16 −27.9 17 56 39.6 +38 17 52.0 1.1 ± 1.1 3282 *
[VV96] J183825.0+510558 1.98 −29.3 18 37 25.3 +51 05 59.0 −1.0 ± 0.8 2452 *
HS 2134+1531† 2.13 −28.1 21 36 23.7 +15 45 08.0 −2.7 ± 1.4 2494 *
NOTE – The radio flux densities at 1.4 GHz are extracted from the VLA FIRST survey. Symbols as for Table 1.
† Quasars observed (and not detected) at 850 µm by Priddey et al. (2002).
of 0.70 ± 0.09mJy (Table 1). For the quasars not detected at
1.2 mm (Table 2), two sources have a radio counterpart with
1.4 GHz flux densities of ≈2mJy. In all cases, the 1.4 GHz flux
densities are too small to consider the quasars as radio loud.
For the detected source J1649, the millimeter-radio spectral in-
dex is ≈0.37, well above the extrapolation of a synchrotron
spectrum and close to the value expected at z ≈ 2 for star-
bursts (e.g., Carilli & Yun 1999). Its case is similar to the QSOs
PSS J1048+4407 and PSS J1057+4555 detected at 1.2 mm and
1.4 GHz with comparable flux densities (Omont et al. 2001;
Carilli et al. 2001b). We shall assume in the following that
the millimeter flux density of the z ≈ 2 quasars detected at
1.2 mm is thermal in nature, as supported by their very recent
deep VLA 1.4 GHz observations (Petric et al. in preparation).
For consistency with our earlier treatments (Omont et al.
2001), we adopt a dust emissivity index of β = 1.5, and a dust
temperatures of 45 K1. In the redshift range 2 < z < 3, the FIR
1 Adopting different values for the dust temperature and β, e.g.,
40 K and 2.0 (Priddey & McMahon 2001), will not change the main
conclusions of this paper.
860 A. Omont et al.: A 1.2 mm MAMBO survey of z ≈ 2 quasars
luminosity can then be expressed as a function of the 1.2 mm
(250 GHz) flux density, S 250, as
LFIR ∼ 4.7 × 10
12 (S 250/mJy) L⊙. (1)
The corresponding proportionality factor for the z >∼ 4 quasars
is 3.5 × 1012. The derived FIR luminosities for the z ≈ 2
quasars detected at 1.2 mm are ≈1013 L⊙, with corresponding
dust masses of a few 108 × (7.5/κd230) M⊙, where κd230 is the
dust absorption coefficient at 230 µm in units of cm2 g−1.
Like for the QSOs detected at z >∼ 4, for the newly detected
objects LFIR is about one tenth of the optical luminosity Lopt. If
a substantial fraction of LFIR arises from young stars, such lu-
minosities imply star formation rates approaching 103 M⊙ yr
−1,
comparable to the values derived for z >∼ 4 quasars (Omont
et al. 2001; Carilli et al. 2001a).
3.2. Comments on individual sources
– VV96 J140955.5+562827 (SBS 1408+567)
This quasar has an exceptionnally strong 1.2 mm flux den-
sity which puts it among the seven known high z sources
with S 250 >∼ 10mJy. Four of the latter are known to be
strongly lensed, while there is presently no indication of a
strong amplification for SBS 1408+567. The optical spec-
trum of SBS 1408+567 shows spectacular detached broad
absorption lines (BAL) with double troughs (Korista et al.
1993). Deriving the redshift from the unpublished Keck
HIRES spectrum of Barlow & Junkkarinen (1994) – and
Junkkarinen (private communication), we recently detected
CO in this QSO using the IRAM Plateau de Bure interfer-
ometer (Beelen et al. in preparation);
– VV96 J154359.3+535903 (SBS 1542+541)
This source was discovered in the Second Byurakan Survey
(Stepanyan et al. 1992) and hasmany interesting properties:
BAL with a very high ionization degree (Telfer et al. 1998),
associated absorption system and damped Lyα (DLA) ab-
sorption system, and a strong X-ray absorption (Green et al.
2001);
– VV96 J110610.8+640008 (HS 1103+6416)
It is the brightest optical source of the sample. Its spec-
trum was analysed by Koehler et al. (1999), using a high
resolution HIRES/Keck optical spectrum and a UV HST
spectrum. The most striking feature is a strong, complex
absorption system at z = 1.9;
– KUV 08086+4037
The only reference in SIMBAD is the discovery paper
(Darling & Wegner 1996), quoting broad emission lines;
– VV2000 J093748.7+730158
It displays a rich absorption system with a complex DLA at
z = 1.478 and a Lyman limit system near z = 2.36 (Rao &
Turnshek 2000);
– HS 1002+4400, HS 1049+4033 and HS 1611+4719
For these three sources, the only references in SIMBAD
are the report of their discovery in the Hamburg sur-
vey (Hagen et al. 1999). Their low–resolution spectra
(available at http://www.hs.uni-hamburg.de) display
rather broad emission lines without very peculiar features;
– VV2000 J164914.9+530316
There is not a single explicite reference in SIMBAD ex-
cept the Ve´ron-Cetty & Ve´ron catalogue. As discussed in
Sect. 3.1, this QSO is weakly radio loud.
4. Statistical study
In order to compare the results of the 1.2 mm studies of the
z ≈ 2 and z >∼ 4 quasars and to search for possible correlations
between the FIR luminosity (derived from the 1.2 mm flux den-
sity) and the optical luminosity (derived from the absolute B-
band magnitude MB), we made a statistical study of the present
data set and the z >∼ 4 QSO surveys by Omont et al. (2001) and
Carilli et al. (2001a) which are based on the PSS and SDSS
QSO samples, respectively, and are hereafter referred to as the
PSS and SDSS samples. The statistical study is based on the
survival analysis method which is the most appropriate to han-
dle the censored data (upper or lower limits) in astronomical
surveys (Feigelson & Nelson 1985; Isobe et al. 1986; Isobe &
Feigelson 1986). In these methods the values of the upper (or
lower) limits are formally taken into account for the statisti-
cal analysis. However, the algorithms assume that the limiting
value is precisely measured, while in astronomy the limiting
value is rather a specific likelihood upper limit (e.g., Gleser
1992). In this paper, we adopt a 3σ (99%) upper limit for the
survival analysis whereas in the figures of this paper the upper
limits are shown at the 68% level confidence level (see caption
of Fig. 1).
4.1. Properties of the z ≈ 2 and z ≥ 4 QSOs
With similar 1.2 mm flux densities, the implied luminosities,
dust masses and star formation rates for the z ≈ 2 quasars
are comparable to the values derived for the SDSS and PSS
samples. This is due to the fact that at high redshifts for a
given FIR spectral energy distribution (SED) and luminosity,
the (sub)millimeter flux density is nearly independent of red-
shift. At comparable sensitivities, there is no obvious difference
in the 1.2 mm flux densities of the z ≈ 2 and z >∼ 4 quasars (note
though that the S 250 flux densities correspond to rest-frame
emission at 400 and <240 µm, respectively). This is illustrated
in Fig. 2 where the 1.2 mm flux densities of the z ≈ 2 quasars
and of the PSS and SDSS quasars are plotted against redshift.
The statistical properties of the 1.2 mm continuum surveys
of the present QSO sample (1.8 < z < 2.8) and of the PSS and
SDSS samples are compared in Table 3. Of the 35 z ≈ 2 quasars
which were observed, 26%were detected, which is comparable
to the detection fraction of 29% of the PSS sample (both sur-
veys have comparable median rms values). The 1.2 mm contin-
uum survey of the SDSS sample has about twice the depth of
the z ≈ 2 and PSS samples, and a detection fraction of 38%.
A parallel study of z ≈ 2 quasars done at 850 µm by Priddey
et al. (2002) report a detection fraction of 15% for a median rms
error of 2.8mJy, which is comparable to the rms error of the
present study if one adopts a typical ratio of 850 µm to 1.2 mm
flux densities of 2.5.
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Table 3. Statistical properties of the 1.2 mm continuum surveys of the present QSO sample (1.8 < z < 2.8) and of the z ≥ 4 QSO PSS (Omont
et al. 2001) and SDSS (Carilli et al. 2001) samples.
Sample Numb. Frac. median rms 〈S 250〉 σS 250 〈LFIR〉 〈MB〉
(%) [mJy] [mJy] [1012 L⊙]
z ≈ 2 Detected 9 26 0.80 5.24 0.27 24.8 −28.2
Undetec. 26 74 0.93 0.71 0.17 3.3 −27.9
Total 35 0.90 1.97 0.14 9.3 −28.0
PSS Detected 19 29 0.70 4.52 0.16 15.7 −27.8
Undetec. 44 71 0.90 0.40 0.13 1.4 −27.9
Total 63 0.80 2.07 0.10 7.2 −27.9
SDSS Detected 15 38 0.40 2.35 0.11 8.3 −27.0
Undetec. 25 62 0.40 0.19 0.08 0.6 −27.0
Total 40 0.40 0.93 0.06 3.2 −27.0
NOTE – The average flux of the sample is 〈S 250〉 = Σ(wiS i)/Σ(wi) where the weights are w = 1/σ
2 and σS 250 = [Σ(wi)]
−0.5. Note that, in the
cases of the z ≈ 2 and PSS QSO samples, the average total flux densities and luminosities are biased by the lower rms values of the detections.
Fig. 2. The redshift dependence of the 1.2 mm flux density (S 250) for
the z ≈ 2 quasars detected in this paper and the z ≥ 4 quasars reported
by Omont et al. (2001) and Carilli et al. (2001a). The open symbols
correspond to the mean redshift and weighted mean flux density of the
respective total samples (detections and non-detections) – see Table 3.
The observational data are compared to the flux density expected from
a 1013 L⊙ source with a spectral energy distribution similar to that of
the starburst galaxy Arp 220.
Figure 3 shows the cumulative MB distributions of the ob-
served sources for the z ≈ 2 QSO sample compared to those for
the PSS and SDSS samples. It illustrates the difference in MB
range of the SDSS sample, which has a MB cumulative dis-
tribution fainter by about one magnitude compared with that of
the PSS and z ≈ 2 samples (Fig. 3). For the three samples, there
is no obvious difference in the cumulative magnitude distribu-
tions between the detected sources and the whole sample (not
shown in Fig. 3).
4.2. The far-infrared luminosity distributions
The average 1.2 mm flux density, and hence LFIR, is smaller
by about a factor two for the SDSS sample compared with
the PSS and z ≈ 2 samples (Table 3 and Fig. 2). To statisti-
cally explore the differences in the FIR luminosity distributions
Fig. 3. The cumulative MB distribution of the z ≈ 2 QSO sample (this
paper) compared to the distribution for the z ≥ 4 QSO PSS and SDSS
samples studied by Omont et al. (2001) and Carilli et al. (2001a),
respectively.
between the samples, we applied the univariate methods of the
survival analysis (e.g., Isobe et al. 1986). These statistical tests
compute the probability, p, that two samples derive from the
same parent distribution.
Comparing the PSS and SDSS samples, the tests return
probabilities p between 12 and 17%, whereas for the PSS and
z ≈ 2 samples, p ranges between 25 and 38%, and for the SDSS
and z ≈ 2 samples, from 1 to 5%. These tests indicate that the
PSS and z ≈ 2 samples could derive from similar parent FIR lu-
minosity distributions, whereas the SDSS sample could derive
from a different underlying distribution. This difference is ap-
parent already from its lower average flux densities (Table 3),
and is even more pronounced when considering the average
luminosities.
That the millimeter fluxes measured for the SDSS QSOs
are lower than those found for the other samples could be re-
lated to the lower optical luminosities of the SDSS QSO or
to some other bias introduced in the source selection. Some
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difference between the three samples could also arise from the
fact that the PSS and SDSS samples result from homogeneous
selections, whereas the z ≈ 2 QSOs are selected from the
Ve´ron-Cetty & Ve´ron catalogue, which is a compilation of all
QSOs discovered by various methods.
The FIR luminosities of the z ≈ 2 QSOs are only slightly
higher than the luminosities of the z >∼ 4 QSOs, especially
when comparing to the PSS sample which has a more simi-
lar optical luminosity distribution, a fact which indicates that
there is no strong FIR luminosity evolution for optically lumi-
nous QSOs between 2 < z < 5. This result differs from that
obtained by Archibald et al. (2001), who reported that the FIR
luminosity of radio galaxies is a strong function of redshift.
4.3. Relation between the far-infrared and optical
luminosities
We applied the bivariate methods of the survival analysis to
quantify the probability of a correlation between the FIR and
optical luminosities. For the PSS and SDSS samples the tests
return high p values indicating that there is no correlation be-
tween MB and LFIR. Specifically, the Cox regression, the gen-
eralized Kendall’s tau and the Spearman’s rho2 tests return
values for p of 55, 75 and 34%, respectively, for the PSS sam-
ple, and 77, 86, 94%, respectively, for the SDSS sample. For
the concatenated SDSS and PSS samples p is somewhat lower
with 49, 41 and 15%, respectively. Since p is significantly
higher than 5%, no correlation between MB and LFIR can be
proved. The three bivariate methods applied to the z ≈ 2 QSO
sample return p = 22, 17 and 10%, respectively, again showing
no strong correlation between MB and LFIR.
The lack of an apparent correlation between the FIR and
optical luminosities agrees with previous studies (Omont et al.
2001; Carilli et al. 2001a; Isaak et al. 2002; Bertoldi & Cox
2002; Priddey et al. 2002). However, the lower average values
of −MB and S 250 for the the SDSS sample relative to the PSS
and z ≈ 2 samples is suggestive that some correlation could be
present, although the scatter of the present data is too large to
quantify this further. QSO samples with a wider range in MB
would be required for further studies.
Some proportionality between the FIR and the optical lu-
minosities might well be expected. If the dust is heated by the
AGN, both the FIR and blue luminosities should scale with
the bolometric luminosity, and a strong correlation between
the two should be seen, and is in fact observed for low-redshift
QSOs (Haas et al. 2000). If on the other hand young stars are
the main heating source of the dust, a correlation between the
average optical and FIR luminosities could arise from the co-
eval growth of the central black hole and of the stellar spheroid,
which is also suggested by the observation of a proportionality
of the black hole and spheroid masses in local galaxies (e.g.,
Kormendy & Richstone 1995; Magorrian et al. 1998). A corre-
lation between the optical and FIR luminosities might be over-
shadowed by a strong scatter due to the uncorrelated temporal
variability of star formation and accretion activity.
2 The small number of sources, detected and undetected, is near the
limit of the Spearman’s rho test accuracy
5. Discussion
5.1. Absence of redshift evolution of LFIR
The comparison of the 1.2 mm observations of QSOs at z ≈ 2
and z >∼ 4 indicates that there is no strong evolution between
2 < z < 5 of the FIR luminosity function of optically bright
QSOs. Quasars apparently differ in this respect from radio
galaxies which are FIR-brighter at higher redshifts. Archibald
et al. (2001) argue that the apparent FIR luminosity evolution
of radio galaxies they found is not a selection effect related to
the inevitable youth of the known high-redshift radio galax-
ies. Both their luminosity and morphological evolution lead to
the interpretation that high-z radio galaxies trace the formation
and evolution of massive elliptical galaxies (van Breugel et al.
1998; Lacy et al. 2000; Pentericci et al. 2001).
It may be premature to claim a true difference between the
QSOs and high-z radio galaxies. For one, we have yet observed
only the most optically luminous QSOs, which are not repre-
sentative for the bulk of the QSO emission at high redshift,
which is due to QSOs with MB ∼ −24,−25. Given the lo-
cally observed black hole to stellar bulge mass ratios, the time-
integrated rate of star formation (assuming that is reflected by
the FIR emission) vs. black hole growth (reflected by the opti-
cal emission) must in fact be higher by a factor ten compared
to what we imply from the FIR to optical luminosity ratio of
the QSOs in our sample. This suggests that either the optically
less luminous QSOs show star formation rates similar to their
bright peers, or the star formation rate increases in time for
the entire population – a trend which is not confirmed for our
QSO sample, and contrary to what is seen for the high-z radio
galaxies.
Another important unknown is the effective temperature of
the FIR emission – which enters in high order when evaluating
the FIR luminosity, not even to mention a possible evolution of
the dust emission properties.
The lack of an evolution of the apparent FIR brightness
(sampled at rest wavelengths 400 µm and 240 µm at redshifts
2 and 4, respectively) of optically bright QSOs might well be
the cumulative effect of several underlying, evolving processes,
such as the decline of star formation activity along with a drop
in effective dust temperature, or opposite variations in the con-
tributions of starbust and QSO radiation to dust heating.
Future studies should explore the FIR emission of opti-
cally fainter QSOs, and try to measure the temperature of the
FIR SED to better estimate the FIR luminosity. To compare
with an independent indicator of star formation activity, the
molecular line emission could be measured. Currently, only the
millimeter-brightest QSOs were observed, and the few result-
ing CO line detections (e.g., Cox et al. 2002b) show no redshift
dependence of the line to continuum flux ratio.
5.2. Source counts and relation between far-infrared
and optical luminosities
From correlated SCUBA and Chandra X-ray observations it is
estimated that about 10−15% of the submillimeter background
sources contain AGN (Bautz et al. 2000; Barger et al. 2001;
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Fig. 4. Far-infrared luminosities, LFIR, implied by the MAMBO 1.2 mm (250 GHz) flux densities, plotted against the redshift z for the 138 QSOs
at 1.8 < z < 5.0 reported by Carilli et al. (2001a), Omont et al. (2001) and this paper. The sources detected at 1.2 mm are shown as filled symbols,
whereas the open symbols represent upper limits to LFIR (adopting the same definition as in Fig. 1) for sources not detected at 1.2 mm. The
dashed line shows the typical rms flux error of the z ≈ 2 and PSS z ≥ 4 surveys (corresponding to S 250 = 0.8mJy) and the dotted line shows
the corresponding 3σ detection limit.
Blain et al. 2002). Most of these sources are not optical quasars,
but have optically obscured nuclei. Among ∼100 blank-field
sources detected with SCUBA and MAMBO, only two are
known to be optical quasars (Knudsen et al. 2001; Bertoldi
et al. 2000a),
At millimeter wavelengths the density of background
sources with S 250 > 2 mJy is observed to be ≈1000deg
−2
(Bertoldi et al. 2000a; Blain et al. 2002). The optically very
bright quasars we have studied with MAMBO should make a
negligible contribution to this millimeter background, as the
following simple estimate illustrates. Fan et al. (2001a,b,c) in-
fer a number density ≈2 deg−2 for QSOs with MB < −26.5 at
all redshifts, of which about one quarter would be brighter than
2 mJy if we assume that the millimeter brightness of QSOs is
about constant from z = 5−3.6 (Carilli et al. 2001a; Omont
et al. 2001) through z ≈ 2 (this work) to the present. Optically
very bright QSOs targeted in this study should thus only con-
tribute some 0.05% to the millimeter background above 2 mJy.
However, there are ∼100 times as many QSOs with fainter op-
tical luminosities MB = −23 to −26.5. If these had similar
millimeter properties as their brighter peers (a yet unfounded
extrapolation), such QSOs could contribute some 5% to the
millimeter background, a number marginally consistent with
the direct count of such objects from the SCUBA andMAMBO
surveys and the analysis of the Chandra–millimeter associa-
tions. However, it seems that such counts favour a smaller
contribution which would imply a slightly smaller QSO FIR
luminosity function in the range of MB ≈ −23 to −25 than
their brighter counterparts.
6. Conclusion
We have presented results of an on-going survey measuring the
thermal dust emission of high-redshift quasars. After survey-
ing the millimeter continuum of z >∼ 4 QSOs (Omont et al.
2001; Carilli et al. 2001a), we here report 250 GHz (1.2 mm)
observations of optically luminous (MB < −27.0), radio-quiet
quasars at redshift 1.8 < z < 2.8, corresponding to the peak
of quasar activity. As for the z >∼ 4 sources, dust masses of
∼108 M⊙ and FIR luminosities of LFIR ∼ 10
13 L⊙ are implied
by the observed 1.2 mm flux densities. If the FIR luminosity
arises from massive star formation, the inferred star formation
rate would be ≈103 M⊙ yr
−1. The millimeter properties of the
z ≈ 2 quasars are similar to optically comparably bright QSOs
at z >∼ 4. There is no sign of a redshift evolution of the FIR lu-
minosity of optically luminous QSOs, in contrast to what was
reported for radio galaxies by Archibald et al. (2001).
With a significant sample size in the combined QSO sam-
ples at redshifts z ≈ 2 and z >∼ 4, (43 detections and 95 non-
detections), we find a large scatter and no clear correlation be-
tween the millimeter and optical luminosities. Lower average
values of MB and S 250 for the SDSS sample compared with the
PSS sample are suggestive of a gross correlation, but the large
scatter makes this correlation of low statistical significance.
864 A. Omont et al.: A 1.2 mm MAMBO survey of z ≈ 2 quasars
Fig. 5. Far-infrared luminosities, LFIR, implied by the MAMBO 1.2 mm (250 GHz) flux densities as a function of rest-frame absolute B-band
magnitude, MB, for the 138 QSOs at 1.8 < z < 5.0 reported by Carilli et al. (2001a), Omont et al. (2001) and in this paper (same symbols as in
Fig. 4).
To better quantify the millimeter properties of high red-
shift QSOs and especially the contribution of star formation
to their emission, we need to measure the millimeter emis-
sion of optically fainter QSOs. We further need to constrain
the dust temperature through observations at submillimeter and
far-IR wavelengths, the AGN activity through observations at
far-IR, radio, and X-ray wavelengths, and we must measure
the strength of the molecular and atomic/ionic line emission.
Most of these observations will need to wait for a new gener-
ation of sensitive infrared/submillimeter observatories: SIRTF,
Herschel and especially ALMA.
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De nombreux travaux ont porte´ sur les quasars les plus lumineux optiquement (MB ≤ −26),
en se focalisant principalement sur deux e´poques, lorsque l’Univers n’e´tait aˆge´ que 1.5 milliard
d’anne´es a` z ∼ 4 (Omont et al. 2001; Carilli et al. 2001a; Isaak et al. 2002) ou 2 milliards
d’anne´es plus tard, au pic d’activite´ des quasars a` z ∼ 2 (Omont et al. 2003; Priddey et al.
2003a). De re´cents travaux ont e´tendu cette e´tude a` z > 5 (Priddey et al. 2003b), et a` z > 6
(Bertoldi et al. 2003a) (voir chap. 6). Les quasars e´tudie´s jusqu’a` pre´sent sont, tous, optiquement
tre`s lumineux, avec des magnitudes bleue absolues MB ≤ −26, et n’ont pas permis d’e´tablir de
corre´lation entre la luminosite´ bleue qui trace l’activite´ du quasar et la luminosite´ infrarouge
lointain qui peut eˆtre relie´e a` la formation stellaire dans la galaxie hoˆte de ces quasars.
Je pre´sente ici un travail en cours sur un releve´ a` 1.2 mm effectue´ avecMaMBo au te´lescope
30-m de l’IRAM sur un e´chantillon de quasars, optiquement moins lumineux que les e´chantillons
pre´ce´demment, −24 < MB < −26 et ayant des de´calages spectraux de z ∼ 2 et z ∼ 4. Je
pre´senterai tout d’abord la construction de l’e´chantillon et les observations effectue´es durant
l’hiver 2001-2002 puis 2002-2003. Des re´sultats pre´liminaires base´s sur ces observations sont
pre´sente´s en fin de chapitre avec notamment la premie`re e´vidence d’une corre´lation entre les
luminosite´s infrarouge et optique des quasars a` grand de´calage spectral.
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4.1 Se´lection de l’e´chantillon
Apre`s les e´tudes faites a` z ∼ 2 ou z ∼ 4, sur des quasars optiquement lumineux MB <
−27, une premie`re proposition d’e´tude de quasars optiquement plus faibles a e´te´ faite pour la
campagne d’observation de l’hiver 2001-2002. Une se´lection de quasars a` z ∼ 1, z ∼ 2 et z ∼ 4 du
catalogue de Veron-Cetty & Veron (2001) a ainsi e´te´ programme´e pour eˆtre observe´e a` 1.2 mm au
30-m de l’IRAM en utilisant les matricesMaMBo I et II. Cependant, les premie`res observations
effectue´es avec MaMBo II ont montre´ que cette matrice, utilise´e pendant la premie`re partie de
l’hiver, e´tait instable, compliquant la re´duction et l’interpre´tation des donne´es.
Ainsi, nous avons re-soumis, pour l’hiver 2002-2003, une proposition d’observation de quasars
optiquement faibles en reconstruisant de fac¸on plus homoge`ne l’e´chantillon a` partir des cata-
logues du SDSS. L’e´chantillon e´tudie´ ici se compose de 2 sous-e´chantillons distincts : le premier
comprend 18 sources a` z ∼ 4 provenant du releve´ effectue´ par Fan et al. (2001) tandis que le
second, a` z ∼ 2 a e´te´ se´lectionne´ a` partir de l’EDR Quasars Catalog du SDSS.
4.1.1 Sources a` z ∼ 4
L’e´tude commence´e par Fan et al. (1999) a pour but de de´couvrir des quasars a` grand
de´calage spectral dans les donne´es du releve´ du SDSS, en se´lectionnant les candidats par leur
position sur des diagrammes couleur-couleur, puis en effectuant un suivi spectroscopique. Sur
le Northern Galactic Cap et le Southern Equatorial Stripe du SDSS, cette technique a permis
la de´couverte de plus de 100 quasars a` 3.6 < z < 5.0. Sur cet e´chantillon, 41 sources, avec
−26.8 < MB < −28.5, ont de´ja` e´te´ observe´s a` 1.2 mm et 1.4 GHz (Carilli et al. 2001a).
En utilisant les redondances des observations du SDSS, Fan et al. (2001) pre´sentent les
re´sultats d’une e´tude pre´liminaire dont le but est de de´tecter des sources faibles dans les champs
du SDSS ayant e´te´ observe´es plusieurs fois. Ainsi, les auteurs ont pu e´tablir un catalogue de
18 quasars a` grand de´calage spectral avec des magnitudes absolues a` 1450A˚ −24.73 < M1450 <
−25.48. Le de´calage entre le syste`me de magnitude AB a` 4400A˚ et la magnitude bleue absolue
MB du syste`me de Kron-Cousins peut eˆtre calcule´e pour un spectre en loi de puissance (f ∝ να),
avec α = −0.5, comme MB =M4400+0.12. On peut donc relier,MB a` M1450 par (Schmidt et al.
1995)
MB =M1450 − 2.5α log (1450/4400) + 0.12. =M1450 − 0.48
La magnitude bleue absolue de ces quasars est donc −25.21 < MB < −25.96. Ces 18 quasars
constituent le sous-e´chantillon de quasars optiquement faibles a` z ∼ 4 que l’on va e´tudier.
4.1.2 Sources a` z ∼ 2
Le catalogue de quasars de l’Early Data Release (EDR) du SDSS a e´te´ utilise´ afin de
construire l’e´chantillon des quasars optiquement faible a` z ∼ 2. Ce catalogue comporte plus de
3000 objets entre des de´calages spectraux de 0.15 et 5.03, se´lectionne´s a` partir de techniques
multi-couleurs sur 5 bandes spectrales (ugriz ). Une fois identifie´, chaque quasar a e´galement
e´te´ observe´ en mode spectroscopique entre 3800 et 9200 A˚ (Schneider et al. 2002). Outre les
noms et les positions des sources, pre´cises a` 0′′.2, le catalogue contient les de´calages spectraux
calcule´s a` partir de la raie d’e´mission de [O III], les magnitudes et les incertitudes associe´es
dans les 5 bandes observe´es par le SDSS, les magnitudes absolues dans la bande i, corrige´es de
l’extinction galactique et calcule´es avec un indice spectral de α = 0.5, et un drapeau indiquant si
les sources ont e´te´ observe´es ou de´tecte´es a` 1.4 GHz par le releve´ VLA FIRST. Pour construire
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le sous-e´chantillon optiquement faibles de quasars a` z ∼ 2, nous avons se´lectionne´ ale´atoirement
des sources dans le EDR Quasars Catalog en suivant certains crite`res :
Magnitude bleue absolue & de´calage spectral : Les magnitudes bleue absolues des sources
du EDR Quasars Catalog ont e´te´ calcule´es a` partir de la magnitude i absolue. L’inter-
valle de magnitude bleue absolue permis est donc compris entre −24 < MB < −27. Enfin,
le de´calage spectral des sources se´lectionne´es devait eˆtre compris entre 1.5 < z < 2.5.
Flux radio : Afin d’e´viter la contamination du flux millime´trique par un rayonnement syn-
chrotron, les sources se´lectionne´es ne devaient pas avoir de flux radio dans le releve´ VLA
FIRST. La sensibilite´ du releve´ VLA FIRST permet de donner des limites, a` 6σ, de
1 mJy sur la densite´ de flux a` 1.4 GHz, indiquant une limite d’e´mission radio faible qui ne
contaminera donc pas l’e´mission millime´trique.
Position dans le ciel : Afin d’optimiser le temps te´lescope, les sources ont e´te´ se´lectionne´es
dans des intervalles d’angle horaire et de de´clinaison qui permettent l’observation de
l’e´chantillon tout au long d’une nuit d’observation d’hiver. De plus les de´clinaisons des
sources ont e´te´ choisies pour eˆtre supe´rieures a` 45◦ afin de limiter l’opacite´ atmosphe´rique
et permettre une grande plage temporelle d’observation.
En suivant ces crite`res, 26 sources ont e´te´ se´lectionne´es. En plus de ces deux sous-e´chantillons
principaux, un petit nombre de quasars a` z ∼ 5, z ∼ 2, z ∼ 4 a e´te´ ajoute´ a` l’e´chantillon principal.
Ces quasars avaient e´te´ initialement e´tudie´s lors de la proposition d’observations faite pour l’hiver
2001-2002, mais les premiers essais de la matrice de bolome`tres MaMBo II et les conditions
me´te´orologiques de l’hiver 2001-2002 ne permirent pas d’atteindre les objectifs souhaite´s. Ainsi,
8 quasars du SDSS a` z ∼ 5, 4 a` z ∼ 4 et 10 a` z ∼ 2 du catalogue de Veron-Cetty & Veron (2001)
ont e´te´ ajoute´s a` l’e´chantillon, avec des besoins re´duis en terme de temps d’observation. En se
basant sur une sensibilite´ de la matrice de bolome`tres MaMBo II estime´e a` 30 mJy s
1/2, la
proposition d’observations ne´cessitait alors 98 heures de temps te´lescope, en tenant compte du
temps supple´mentaire ne´cessaire pour le pointage, le focus, et la calibration, et pour atteindre
un niveau de bruit de 0.5 mJy homoge`ne pour tout l’e´chantillon. La proposition a e´te´ accepte´e
et programme´e pour le pool d’observations de l’hiver 2002-2003.
4.2 Observations et re´sultats
4.2.1 Observations
Les observations de ce projet se sont de´roule´es en deux temps. La premie`re se´rie d’observa-
tions a eu lieu pendant l’hiver 2002-2003. Le projet a e´te´ observe´ tout au long de l’hiver mais la
sensibilite´ re´elle de la matrice MaMBo II n’a pas permis d’atteindre le niveau de bruit espe´re´.
Ainsi nous avons effectue´ une nouvelle demande d’observation sur un e´chantillon de sources plus
restreint pour l’hiver 2003-2004 avec un niveau de bruit souhaite´ de 0.6 mJy, plus re´aliste en
tenant en compte la sensibilite´ re´elle de MaMBo II.
Hiver 2002-2003
Les observations durant l’hiver 2002-2003 ont e´te´ effectue´es en pool d’observation au 30-m
de l’IRAM avec la matrice de bolome`tres MaMBo II a` 117 canaux. Lors des observations, le
pointage et le focus e´taient ve´rifie´s re´gulie`rement sur des sources fortes, au maximum toutes les
heures, avec, pour le pointage, des de´calages maximum de 1-2′′. La transmission atmosphe´rique
a` 1.2 mm au ze´nith du 30 m e´tait e´galement mesure´e re´gulie`rement, et e´tait comprise entre
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0.05 < τ1.2mm < 0.43 avec une valeur moyenne de τ1.2mm = 0.20. Les sources de calibrations en
flux, primaires (Neptune, Uranus et Mars) et secondaires (CRL618, W3OH, CW-LEO, etc..), ont
e´galement e´te´ observe´es pe´riodiquement. Sur les 66 sources propose´es, 49 ont pu eˆtre observe´es
au moins une fois durant l’hiver 2002-2003, repre´sentant plus de 39 h d’observation sur les
sources, soit plus de 98 h de temps te´lescope. Pendant l’hiver, des estimations plus pre´cises de la
sensibilite´ de la matrice MaMBo II ont e´te´ effectue´es. La sensibilite´ a e´te´ e´value´e en moyenne
a` 40 mJy s
1/2, une valeur relativement e´leve´e car le canal de re´fe´rence utilise´ pour les projets de
type on-off n’e´tait pas le canal le plus sensible durant une grande partie de l’hiver ( 45 mJy s
1/2
pour le canal central #53, contre 35 mJy s
1/2 pour le canal #20, ce qui repre´sente un facteur
1.6 en temps d’inte´gration).
Une re´duction pre´liminaire avec le logiciel MOPSI, en utilisant une technique de re´duction
de bruit corre´le´ base´ sur le fond du ciel et calcule´ a` chaque observation, a conduit a` la de´tection
de seulement deux sources, avec, pour l’e´chantillon des 49 sources observe´es, une incertitude
me´diane de 0.8 et moyenne de 1.0 mJy. Bien qu’en dec¸a` des niveaux souhaite´s pour effectuer
une comparaison avec les quasars optiquement plus lumineux, le faible taux de de´tection indique
une possible corre´lation entre la magnitude bleue et la luminosite´ infrarouge lointain.
Hiver 2003-2004
Les observations de l’hiver 2003-2004 ont e´te´ effectue´s avec des transmissions atmosphe´riques
a` 1.2 mm comprises entre 0.13 < τ1.2mm < 0.34, avec une moyenne a` τ1.2mm = 0.20. Le pointage et
le focus e´taient ve´rifie´s re´gulie`rement, et e´taient stables durant toutes les observations. Le canal
de re´fe´rence pour toutes observations e´tait le canal #20, le canal le plus sensible de´termine´
lors de l’hiver 2002-2003, ce qui a e´te´ confirme´ pendant l’hiver 2002-2003. Sur les 27 sources
propose´es, 14 ont e´te´ observe´es au moins une fois durant l’hiver 2003-2004, repre´sentant pre`s
de 6 h d’observation sur les sources et 14 h de temps te´lescope sur les 45 h alloue´es au projet.
Pendant les observations, la sensibilite´ moyenne de la matrice MaMBo II a e´te´ de 33 mJy s
1/2.
4.2.2 Re´duction des donne´es
L’ensemble des donne´es a e´te´ re´duit de fac¸on homoge`ne a` l’aide du logicielMopsic, de´veloppe´
par Robert Zylka, en utilisant des versions modifie´es des scripts du pipeline de re´duction utilise´
au 30-m. Lors des hivers pre´ce´dents, le logiciel utilise´ pour la re´duction des donne´es, Mopsi,
calculait la correction de champ plat, ou d’obscurite´, en calculant sur chaque scan le bruit corre`le´
de chacun des bolome`tres. Cette me´thode fournit de bon re´sultats si le bruit de fond de ciel,
sur lequel se fait la corre´lation, est important. Dans le cas d’observations ou` ce bruit de fond
de ciel est faible, cette me´thode ne permet pas d’obtenir des corrections satisfaisantes. Ainsi
une nouvelle me´thode a e´te´ de´veloppe´e afin d’utiliser des champs plats moyens, de´termine´s lors
d’observations avec un bruit de ciel important. Pour les donne´es des hivers 2001-2002, 2002-2003
et 2003-2004, la re´duction a e´te´ effectue´e en utilisant un script qui permet de choisir, en fonction
du niveau de bruit de ciel, entre un champ plat moyen et un champ plat calcule´ sur le bruit du
ciel. En parame´trant la limite entre ces deux re´gimes, la re´duction permet d’obtenir les re´sultats
les plus robustes.
Les tables 4.1 et 4.2 pre´sentent les re´sultats des re´ductions de donne´es sur, respectivement,
l’e´chantillon de quasars optiquement faibles observe´s durant l’hiver 2002-2003 et, pour certains
d’entre eux, 2003-2004, et l’e´chantillon de quasars optiquement faibles de´finis lors de la campagne
d’observation de l’hiver 2001-2002, dont certaines sources ont e´te´ re-observe´es durant l’hiver
2002-2003. Pour ce dernier, seules les donne´es acquisent apre`s le 16 janvier 2002 ont e´te´ utilise´es,
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Tab. 4.1 – Quasars du SDSS optiquement faibles a` z ∼ 4 et z ∼ 2, observe´s a` 1.2 mm
Source R.A. Dec. z MB S1.2mm temps
(J2000.0) [mJy] [min]
SDSS J004154.38-002955.9 00 41 54.38 –00 29 55.9 3.82 –25.76 2.4 ± 0.5 74
2QZ J100926.4-001621 10 09 26.43 –00 16 20.7 1.56 –25.46 1.6 ± 0.5 100
SDSS J172701.56+593757.3† 17 27 01.56 +59 37 57.3 2.03 –25.10 1.7 ± 0.5 78
SDSS J172837.98+594521.5 17 28 37.98 +59 45 21.5 1.61 –25.49 1.9 ± 0.6 71
SDSS J005129.39-003644.7 00 51 29.39 –00 36 44.7 3.71 –25.73 −0.0 ± 0.5 74
SDSS J005348.66-002157.2 00 53 48.66 –00 21 57.2 3.98 –25.78 1.0 ± 0.5 59
SDSS J005452.86-001344.6 00 54 52.86 –00 13 44.6 3.74 –25.92 1.7 ± 0.6 52
SDSS J010905.81+001617.1 01 09 05.81 +00 16 17.1 3.68 –25.31 0.6 ± 0.8 46
SDSS J015015.58+004555.7 01 50 15.58 +00 45 55.7 3.91 –25.72 1.4 ± 0.7 43
SDSS J023749.33+005715.6 02 37 49.33 +00 57 15.6 3.57 –25.48 −1.2 ± 1.1 27
SDSS J023935.25+010256.9 02 39 35.25 +01 02 56.9 4.04 –25.40 −2.2 ± 1.1 28
SDSS J024347.37-010611.7 02 43 47.37 –01 06 11.7 3.90 –25.92 1.6 ± 0.7 43
SDSS J024434.87+000124.9 02 44 34.87 +00 01 24.9 3.76 –25.60 1.6 ± 0.8 44
SDSS J024452.33-003318.0 02 44 52.33 –00 33 18.0 3.97 –25.96 0.5 ± 1.0 32
SDSS J031427.92+002339.4 03 14 27.92 +00 23 39.4 3.68 –25.87 −0.5 ± 0.7 46
SDSS J032459.10-005705.1 03 24 59.10 –00 57 05.1 4.80 –26.09 −0.4 ± 0.6 45
SDSS J033414.10+004056.6† 03 34 14.10 +00 40 56.6 4.33 –25.77 0.5 ± 0.6 56
SDSS J033505.43+010337.2 03 35 05.43 +01 03 37.2 3.58 –25.70 −0.2 ± 0.6 58
SDSS J042244.38-001247.8† 04 22 44.38 –00 12 47.8 4.09 –25.88 0.0 ± 0.5 73
SDSS J042911.48+003501.7 04 29 11.48 +00 35 01.7 3.74 –25.21 0.5 ± 0.5 73
SDSS J043649.87-010612.9† 04 36 49.87 –01 06 12.9 3.99 –25.96 −0.0 ± 0.5 68
SDSS J094151.68+002002.5† 09 41 51.68 +00 20 02.5 1.61 –25.46 −0.5 ± 0.4 153
SDSS J094505.93-004644.9 09 45 05.93 –00 46 44.9 2.30 –25.33 0.5 ± 0.5 101
SDSS J095048.48-000017.7 09 50 48.48 –00 00 17.7 1.88 –25.30 1.0 ± 0.5 95
2QZ J100021.7-010033 10 00 21.83 –01 00 31.9 1.66 –25.55 −0.3 ± 0.5 76
SDSS J103655.62-010458.7 10 36 55.62 –01 04 58.7 1.55 –25.47 0.3 ± 0.5 103
SDSS J170716.59+602431.9† 17 07 16.59 +60 24 31.9 1.81 –25.72 0.9 ± 0.6 47
SDSS J170903.06+594530.7† 17 09 03.06 +59 45 30.7 1.71 –25.92 1.2 ± 0.8 28
SDSS J171424.67+612404.6 17 14 24.67 +61 24 04.6 2.03 –26.13 3.2 ± 1.6 15
SDSS J171811.43+611709.6† 17 18 11.43 +61 17 09.6 1.77 –26.04 −0.4 ± 0.7 47
SDSS J172012.40+545601.0† 17 20 12.40 +54 56 01.0 2.10 –26.76 1.3 ± 0.7 47
SDSS J172121.34+590422.0† 17 21 21.34 +59 04 22.0 2.26 –25.10 −0.3 ± 0.5 75
SDSS J172150.90+534450.6† 17 21 50.90 +53 44 50.6 1.59 –24.88 0.5 ± 0.5 88
SDSS J172519.54+525706.5† 17 25 19.54 +52 57 06.5 2.48 –24.84 −1.1 ± 0.5 92
SDSS J172525.81+540154.9 17 25 25.81 +54 01 54.9 1.66 –24.82 1.0 ± 0.5 74
QSO J1727+5311 17 27 09.00 +53 11 20.1 1.81 –25.05 0.9 ± 0.5 93
SDSS J173014.70+545657.5† 17 30 14.70 +54 56 57.5 2.13 –25.52 −0.1 ± 0.5 91
SDSS J173222.80+611536.2 17 32 22.80 +61 15 36.2 1.81 –25.79 0.7 ± 0.5 77
SDSS J173540.19+554131.1 17 35 40.19 +55 41 31.1 1.60 –25.92 0.1 ± 0.7 48
NOTE – les magnitudes bleus absolues sont donne´es avec une cosmologie EdS, et H0 =
50 km s−1 Mpc−1, pour comparaison avec les e´chantillons de´ja` publie´s. † Sources re´observe´es
lors de l’hiver 2003-2004
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Tab. 4.2 – Quasars observe´s pendant l’hiver 2001-2002 a` 1.2 mm.
Source R.A. Dec. z MB S1.2mm temps
(J2000.0) [mJy] [min]
SDSS J012004.83+141108.3 01 20 04.8 +14 11 07 4.710 –26.0 1.7 ± 0.5 45
SDSS J075652.07+450258.9 07 56 52.0 +45 02 59 4.800 –26.3 3.1 ± 0.6 57
SDSS J085634.93+525206.4 08 56 35.0 +52 52 06 4.790 –26.0 3.9 ± 1.2 28
[VV96] J001733.3+155509 00 17 33.3 +15 55 09 2.110 –24.7 1.6 ± 0.6 47
PC 0036+0032 00 38 59.6 +00 48 59 4.510 –25.9 0.6 ± 0.6 34
CNOC2 0223 30993‡ 02 25 47.9 +00 33 29 2.092 –24.5 1.4 ± 1.4 7
CNOC2 0223 11745 02 26 12.0 +00 21 55 4.675 –25.9 1.4 ± 0.6 50
[VV96] J070255.0+313839 07 02 55.0 +31 38 39 1.150 –27.4 −0.2 ± 0.7 34
HS 0817+1315‡ 08 20 45.4 +13 06 18 1.130 –28.0 −1.2 ± 1.3 7
[VV96] J084035.4+412645 08 40 35.4 +41 26 45 1.150 –27.5 −1.3 ± 1.0 19
CADIS 09-288608 09 14 03.6 +46 15 50 2.180 –26.1 −2.1 ± 1.1 27
SDSS J093931.91+003955.0† 09 39 31.9 +00 39 55 4.490 –26.2 2.0 ± 0.8 38
QSO B0941+4746‡ 09 44 27.2 +47 32 37 2.103 –26.5 −1.7 ± 1.4 9
[MWB97] 397‡ 09 57 03.5 +48 10 13 2.242 –25.4 0.5 ± 1.7 6
QSO B0953+698A 09 57 19.8 +69 38 01 2.054 –25.5 0.6 ± 0.7 35
QSO B0953+698B 09 57 23.5 +69 36 13 2.040 –24.8 0.2 ± 0.9 32
HS 0958+2814 10 01 51.4 +28 00 00 1.140 –27.9 −0.3 ± 1.0 19
HE 1041+0214 10 44 11.4 +01 58 49 1.012 –27.8 0.1 ± 0.7 39
RX J105331.8+572454 10 53 31.8 +57 24 54 1.956 –25.1 3.9 ± 1.6 15
SDSS J110247.29+663519.5 11 02 47.3 +66 35 19 4.810 –25.9 −1.1 ± 1.2 13
FBS 1147+673 11 50 27.3 +66 58 47 1.020 –27.6 1.7 ± 0.8 29
QSO B1234+6231 12 36 22.9 +62 15 27 2.580 –26.3 −1.4 ± 1.0 12
QSO B1235+6219 12 37 16.0 +62 03 25 2.050 –25.8 −0.1 ± 1.0 12
[VV96] J134323.7+000056 13 43 29.2 +00 01 33 2.347 –24.5 0.9 ± 1.3 15
[VV2003] J134808.7+284008 13 48 08.7 +28 40 08 2.464 –25.3 −1.3 ± 1.4 15
QSO B1352+0106 13 54 58.7 +00 52 10 1.121 –27.9 0.6 ± 0.8 31
QSO B1503+455 15 04 55.3 +45 20 18 2.420 –25.6 −0.1 ± 0.4 58
QSO B1610+4742 16 12 27.5 +47 34 38 2.102 –26.3 −0.2 ± 0.5 35
CADIS 16-736317† 16 23 59.1 +55 41 08 2.260 –24.7 −0.8 ± 0.7 34
CADIS 16-316299† 16 24 48.9 +55 40 54 3.720 –26.1 0.5 ± 0.6 48
HS 1653+5517 16 54 10.4 +55 12 52 1.050 –27.4 0.1 ± 0.9 18
QSO B1721+498 17 22 35.4 +49 47 15 2.140 –25.8 1.2 ± 0.6 38
[VV2003] J183420.7+592651 18 34 20.7 +59 26 51 2.210 –25.6 0.8 ± 1.0 15
QSO B1833+509† 18 34 40.7 +51 00 16 2.310 –25.2 0.3 ± 0.7 34
QSO B1834+509 18 36 09.3 +51 00 23 2.390 –26.3 −0.6 ± 0.7 28
[SHM2001] WFS J2245.5+0033 22 45 31.0 +00 33 59 4.450 –26.2 −1.7 ± 1.3 15
NOTE – les magnitudes bleus absolues sont donne´es avec une cosmologie EdS, et H0 =
50 km s−1 Mpc−1, pour comparaison avec les e´chantillons de´ja` publie´s. † Sources re´observe´es
lors de l’hivers 2002-2003. ‡ Sources n’e´tant pas conside´re´es par l’e´tude.
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c’est a` dire les donne´es prisent avec la matriceMaMBo I ou la matriceMaMBo II apre`s qu’elle
eut e´te´ modifie´e. Pour l’e´chantillon de quasars optiquement faibles, sur les 39 sources observe´es,
4 ont e´te´ de´tecte´es a` des niveaux ≥ 3σ. L’e´cart type me´dian des densite´s de flux est de 0.5 mJy
avec une moyenne de 0.6 mJy. La source la plus brillante de cet e´chantillon est SDSS J0041-
0029 avec une densite´ de flux de S1.2mm = 2.4 ± 0.5 mJy. La sensibilite´ effective moyenne de
MaMBo II e´tait de 37±4 mJy s1/2 sur l’ensemble de la pe´riode, en utilisant le canal #20 comme
canal de re´fe´rence. Sur les 36 sources observe´es pendant l’hiver 2001-2002, dont 4 re´-observe´es
durant l’hiver 2002-2003, 3 sources ont e´te´ de´tecte´es a` un niveau ≥ 3σ. Seules les sources ayant
e´te´ observe´es plus de 10 min seront conside´re´es par la suite, ainsi, 4 sources seront retire´es de
l’e´chantillon.
La figure 4.1 pre´sente un re´sume´, dans le plan MB − z, des e´chantillons de quasars a` grand
de´calage spectral, observe´s a` 1.2 mm ou 850 µm, effectue´ par Carilli et al. (2001a); Omont et al.
(2001); Isaak et al. (2002); Omont et al. (2003); Priddey et al. (2003a,b) y compris les quasars
optiquement faibles discute´s ici. Les symboles utilise´s sont les meˆmes que pour la figure 4.2, les
symboles pleins repre´sentant les de´tections.
4.3 Discussion pre´liminaire
4.3.1 Quantite´s physiques
Afin d’e´tudier le lien entre la formation stellaire trace´e par l’e´mission infrarouge des poussie`res
(voir chap. 5), et l’activite´ du trou noir supermassif central trace´e par sa luminosite´ bleue,
entre des sources a` diffe´rentes distances ou de´calages spectraux, il est ne´cessaire de convertir les
quantite´s observe´es en proprie´te´s intrinse`ques des objets e´tudie´s.
Luminosite´ Infrarouge lointain
Comme de´crit au chapitre 1, il est possible, sous certaines hypothe`ses, de relier l’e´mission
mesure´e a` 1.2 mm a` l’e´mission infrarouge lointain des quasars a` grand de´calage spectral. Pour les
sources de cet e´chantillon, une tempe´rature de 45 K et un indice spectral de 1.5 ont e´te´ utilise´s afin
d’obtenir des re´sultats pouvant eˆtre compare´s a` ceux de´ja` publie´s dans la litte´rature. Cependant,
le chapitre 2 discute plus en de´tail le cas de la tempe´rature et de l’indice spectral moyen des
poussie`res dans les quasars a` grand de´calage spectral. Ceci correspond, pour les sources de´tecte´es,
a` des luminosite´s infrarouge lointain moyenne de l’ordre de LFIR ≈ 8× 1012 L⊙.
Luminosite´ Optique
Les luminosite´s bleue, LB, de l’e´chantillon sont calcule´es a` partir des magnitudes bleue ab-
solues des sources en utilisant
LB = 10
−2/5(MB−Mb⊙) L⊙,
ou` Mb⊙ est la magnitude bolome´trique absolue du soleil, prise ici a` 4.74 (Cox 2000). En effet,
la diffe´rence de deux magnitudes absolues est proportionnelle au log des rapports des luminosi-
te´s, M1 −M2 = −2/5 log(L1/L2). Pour les sources des e´chantillons optiquement lumineux, cela
correspond a` des luminosite´s bleue de l’ordre de LB ≈ 1013 L⊙, et LB ≈ 1012 L⊙ pour l’e´chan-
tillon optiquement faibles. Ces valeurs peuvent eˆtre compare´es aux luminosite´s bolome´triques,
Lb, utilise´es dans de nombreux travaux, en adoptant un facteur de conversion de 12, de´termine´
pour des quasars proches par Elvis et al. (1994).
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4.3.2 Corre´lation Infrarouge-Optique
Les variations temporelles du taux de formation stellaire et le lien entre luminosite´ optique,
trac¸ant l’activite´ du trou noir, et la luminosite´ infrarouge lointain, refle´tant la formation stellaire
sont les clefs pour la compre´hension de la relation entre trous noirs super-massifs et galaxies hoˆtes
des quasars a` grand de´calage spectral. Les diffe´rents releve´s de quasars a` grand de´calage spectral
pre´sentent des taux de de´tection de l’ordre de 30% avec un r.m.s de 0.7 mJy pour les e´chantillons
optiquement lumineux, nettement infe´rieur dans le cas des e´chantillons optiquement faibles et il
est donc ne´cessaire d’utiliser des tests statistiques permettant de tenir compte des nombreuses
limites supe´rieures pre´sentes dans les e´chantillons. Il s’agit de l’analyse de survie ou Survival
Analysis.
Statistiques de survie
Les statistiques dites de survie ont e´te´ de´veloppe´es initialement pour des e´tudes statistiques
en biologie ou` la dure´e des expe´riences est un facteur limitant le temps accessible a` l’e´tude,
on parle alors de donne´es censure´es. Il existe deux grandes classes de tests. Les premiers, dits
univariate, s’inte´ressent a` une seule variable, soit d’un seul e´chantillon avec l’estimateur de
Kaplan-Meier qui permet de retrouver la fonction de distribution de cette variable, ou a` la com-
paraison d’une variable entre plusieurs e´chantillons en testant l’hypothe`se que ces e´chantillons
proviennent d’une meˆme loi parente (tests de Gehan, logrank ou Peto). La deuxie`me classe de
tests d’analyse de survie, dits bivariate, s’inte´resse a` la relation entre deux variables d’un meˆme
e´chantillon, avec les tests de re´gression de Cox, le tau de Kendall ou le rho de Spearman qui
permettent de tester l’hypothe`se de la pre´sence d’une corre´lation entre les deux variables. Si une
correlation est pre´sente, les outils de re´gression line´aire, tels l’algorithme EM et les me´thodes de
Buckley-James ou de Schmidt, permettent d’effectuer des ajustements line´aires sur des donne´es
censure´es.
Feigelson & Nelson (1985) et Isobe et al. (1986) ont applique´ ces me´thodes a` l’astrophysique
et ont de´veloppe´ un logiciel, ASURV, permettant d’effectuer la plupart des tests de statistique
de survie. La principale limitation de ces techniques d’analyse applique´es a` l’astrophysique est la
de´finition de la limite supe´rieure. Dans diffe´rentes disciplines, la dure´e d’une expe´rience de´termine
de fac¸on univoque la censure pre´sente dans les donne´es. Dans la plupart des cas d’observations
astronomiques, la censure est due a` l’absence de de´tection a` un niveau de confiance de´termine´.
Ainsi, on de´finit une limite, la plupart du temps a` 3σ, correspondant a` un niveau de confiance de
99%, au dela` de laquelle un objet est dit de´tecte´, et qui, en dec¸a`, de´finit sa censure. De nombreuses
simulations ont montre´ que cette de´finition e´tait satisfaisante pour les tests d’analyse de survie
(Isobe et al. 1986).
Des simulations de type Monte-Carlo ont e´galement e´te´ effectue´es pour tester les me´thodes
univariate dans le cas d’une distribution parente de type exponentielle. Nous avons e´tudie´ l’effet
sur ces tests du nombre de donne´es dans les e´chantillons teste´s, de la proportion de donne´es cen-
sure´es, ainsi que la distribution des tests pour diffe´rentes populations parentes. Ces simulations
ont montre´ que les tests d’analyse de survie e´taient tre`s robustes en regard du petit nombre de
donne´es dans un e´chantillon (∼ 40) et d’un grand nombre de donne´es censure´s (∼ 70%).
Re´sultats
Lorsque l’on compare des e´chantillons provenant de diffe´rents releve´s optiques, il est ne´ces-
saire de s’assurer que les crite`res de se´lection optique des diffe´rents releve´s sont e´quivalents et
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Fig. 4.1 – Distribution dans le plan MB − z des diffe´rents e´chantillons discute´s dans le texte.
Les symboles sont les meˆmes que pour la figure 4.2.
Fig. 4.2 – Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ bleue pour les quasars
a` grand de´calage spectral. La signification des diffe´rents symboles est donne´e dans la figure,
les symboles pleins repre´sentant les de´tections, les limites supe´rieures sont repre´sente´es comme
L+∆L si L > 0, ou ∆L si L < 0, i.e un niveau de confiance a` 68% comme les barres d’erreurs.
trait plein, re´gression line´aire de´rive´e avec l’algorithme EM. trait pointille´, re´gression line´aire sur
les sources de´tecte´es uniquement (voir texte).
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Tab. 4.3 – Re´sultats des tests d’analyse de survie effectue´s sur les e´chantillons de quasars
optiquement lumineux (voir figure 4.2) ainsi que les e´chantillons de quasars optiquement faibles
pre´sente´s tables 4.1 et 4.2
1.5 < z < 3.0 3.5 < z < 5.0 5.0 < z
Test de corre´lation† 0.02/0.02/0.00 1.63/0.22/0.89 79.0/83.4/69.0
Re´gression‡ (8.52 ± 0.96)/(0.33 ± 0.07) (8.52 ± 1.33)/(0.32 ± 0.10) –
8.69/(0.32 ± 0.08) 8.41/(0.32 ± 0.08) –
NOTE – † probabilite´ qu’une correlation ne soit pas pre´sente, en %, avec, respectivement, les
tests de re´gression de Cox, du tau de Kendall et du rho de Spearman. ‡ avec l’algorithme de EM
et la me´thodes de Buckley-James : (a+∆a)/(b+∆b) correspondant a` logLFIR = a+ b× logLB.
La me´thode de Buckley-James ne permet pas de calculer les e´carts types des parame`tres ajuste´s,
celui de la pente est estime´ en utilisant une me´thode de moindre carre´.
que l’on compare des objets de meˆme nature. Cela peut eˆtre fait en corre´lant les diffe´rents ca-
talogues quand cela est possible. Par la suite nous ferons l’hypothe`se que les diffe´rents releve´s
utilise´s (Carilli et al. 2001a; Omont et al. 2001, 2003; Bertoldi et al. 2003a; Isaak et al. 2002;
Priddey et al. 2003a,b) ont des crite`res de se´lection de quasars e´quivalents a` ceux de l’e´chantillon
de quasars optiquement faibles observe´s avec MaMBo II, pour la plupart d’entre eux cela est
ve´rifie´ de fac¸on raisonnable par leur pre´sence dans le catalogue de quasars du SDSS.
Pour limiter d’e´ventuels effets d’e´volution, l’e´tude de la corre´lation infrarouge-optique a e´te´
effectue´e en regroupant les quasars suivant plusieurs intervalles de de´calage spectral, entre 1.5
et 3, entre 3.5 et 5, et au dela` de 5. Pour ces trois intervalles, nous avons utilise´ une version
le´ge`rement corrige´e du logiciel ASURV pour calculer la probabilite´ p qu’une corre´lation ne soit
pas pre´sente dans l’e´chantillon a` l’aide des tests de re´gressions de Cox, du tau de Kendall ou
du rho de Spearman. Dans le cas ou` ces tests le permettaient nous avons e´galement effectue´ des
re´gressions line´aires avec l’algorithme de EM et la me´thode de Buckley-James. Les re´sultats de
ces tests sont re´sume´s dans le tableau 4.3. Les sous-e´chantillons de quasars dont les de´calages
spectraux sont compris entre 1.5 < z < 3.0 et 3.5 < z < 5.0 pre´sentent une tre`s forte probabilite´
pour que leurs luminosite´s infrarouge lointain et leurs luminosite´s bleue soient corre´le´es. Au
contraire, le sous-e´chantillon de quasars a` z > 5.0 ne pre´sente pas de corre´lation forte entre
luminosite´ infrarouge lointain et luminosite´ bleue. Le faible nombre d’objets pre´sents dans cet
intervalle et la faible dispersion en magnitudes bleue absolues expliquent sans doute cette absence
de corre´lation.
En effectuant des tests univariate sur la luminosite´ infrarouge lointain des diffe´rents inter-
valles de de´calage spectral on peut remarquer que la probabilite´ pour que les distributions de
luminosite´ infrarouge lointain a` z ∼ 2 et z ∼ 4 de´rivent d’une meˆme population parente sont de
l’ordre de p ≈ 90%. En ce qui concerne l’intervalle z > 5, la probabilite´ est du meˆme ordre de
grandeur avec p ∼ 86% avec l’un ou l’autre intervalle z ∼ 2 ou z ∼ 4, ce qui tend a` montrer
que les distributions de luminosite´s infrarouge lointain n’ont pas e´volue´ entre z ≈ 5 et z ≈ 2.
Nous pouvons donc estimer la corre´lation entre luminosite´s infrarouge lointain et luminosite´s
bleue pour l’ensemble des quasars a` z > 1. Les tests de corre´lation sur cet e´chantillon combine´
donnent des probabilite´s de (0.008/0.000/0.003)% (voir table 4.3), indiquant, avec une tre`s forte
probabilite´, que les luminosite´s infrarouge lointain et optiques sont corre´le´es. Ainsi, les re´sultats
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des re´gressions line´aires sur l’ensemble des donne´es, en suivant l’algorithme de EM et la me´thode
de Buckley-James, sont, respectivement,
logLFIR = (8.36 ± 0.90) + (0.33 ± 0.07) × logLB,
logLFIR = 8.31 + (0.33 ± 0.06) × logLB.
La re´gression line´aire en suivant l’algorithme de EM est pre´sente´e sur la figure 4.2 avec l’ensemble
des donne´es utilise´es pour effectuer cette e´tude. De plus, le re´sultat d’une re´gression linaire
effectue´e uniquement sur les points non censure´s est e´galement pre´sente´e, le re´sultat de cette
re´gression line´aire indique une corre´lation forte qui suit logLFIR = (7.73 ± 0.33) + (0.42 ±
0.02)× logLB, avec un indice supe´rieur a` ceux de´rive´s en tenant compte des limites supe´rieures.
Ainsi, les luminosite´s bleue et infrarouge lointain des quasars a` grand de´calage spectral sont
fortement corre´le´es et, suivent une loi du type LFIR ∝ LB0.33±0.07, lorsque l’on conside`re tous
les e´chantillons de quasars a` z > 1.
4.4 Conclusions
Nous avons effectue´ des observations a` 1.2 mm d’un e´chantillon de quasars a` grand de´calage
spectral optiquement moins lumineux (MB ≤ −24) que ceux des e´tudes pre´ce´dentes de Omont
et al. (2001); Carilli et al. (2001a); Omont et al. (2003); Bertoldi et al. (2003a); Isaak et al.
(2002); Priddey et al. (2003a) et Priddey et al. (2003b). Les quasars de cet e´chantillon ont e´te´
selectionne´s dans le EDR Quasars Catalog du SDSS. Sur les 49 sources observe´es, 4 ont e´te´
de´tecte´es a` un niveau ≥ 3σ. Avec une tempe´rature de poussie`re de 45 K et un indice de β = 1.5,
les densite´s de flux observe´es correspondent a` des luminosite´s infrarouge lointain de l’ordre de
1013 L⊙, et des masses de poussie`res de quelques 10
8 M⊙. En utilisant des techniques d’analyse
statistique prenant en compte le grand nombre de limites supe´rieures inhe´rent a` ce type d’e´tude,
on peut montrer que la luminosite´ infrarouge lointain est corre´le´e avec la luminosite´ bleue des
quasars. Cependant, l’indice spectral, α, de cette corre´lation entre la luminosite´ bleue, qui trace
l’activite´ des quasars, et la luminosite´ infrarouge lointain, provenant des poussie`res de leurs
galaxies hoˆtes, LFIR ∝ LBα, est faible avec α = 0.33 ± 0.07, compare´e a` ce qui est trouve´ dans
des e´chantillons de quasars locaux par Haas et al. (2004). Cela peut eˆtre explique´ si les poussie`res
ne sont pas chauffe´es par le quasar lui-meˆme, ce qui impliquerait un indice de corre´lation e´leve´
comme pour les quasars locaux (Haas et al. 2000), mais par l’activite´ de formation stellaire de
la galaxie hoˆte. La corre´lation proviendrait alors de la formation simultane´e du trou noir central
et de la composante stellaire de sa galaxie hoˆte. La luminosite´ infrarouge lointain serait alors un
traceur de la formation stellaire dans le bulbe des galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage
spectral.
Cependant, un certain nombre d’hypothe`ses sont faites et peuvent influencer ces e´tudes.
Tout d’abord, la tempe´rature des poussie`res dans ces objets n’est pas connue et est fixe´e a` une
valeur moyenne de´termine´e a` partir de quelques objets dont les densite´s spectrales d’e´nergie sont
bien e´chantillonne´es (voir chap. 2). La luminosite´ infrarouge de´pend fortement de la tempe´ra-
ture des poussie`res LFIR ∝ T 4+β, et est modifie´e, par exemple, d’un facteur 6(0.1) si elle est a`
60(30) K au lieu des 45 K suppose´. Ainsi, l’indice spectral de la corre´lation peut eˆtre fortement
modifie´e si les tempe´ratures des poussie`res re´elles de chaque quasar diffe`rent de celles suppose´es
dans l’e´tude, notamment si la tempe´rature des poussie`res est corre´le´e avec la luminosite´. Bien
que la probabilite´ pour qu’un objet soit amplifie´ gravitionnellement augmente avec sa distance,
il n’existe que tre`s peu d’information sur la possible amplification gravitationnelle des objets
e´tudie´s dans ce chapitre. Si l’amplification est diffe´rente pour l’e´mission optique et l’e´mission
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infrarouge, ou meˆme si l’amplification est non-diffe´rentielle, elle peut avoir un effet important
sur l’indice spectral de la corre´lation. Enfin, il n’existe que peu de sources pour lesquelles on a
simultane´ment une de´tection millime´trique et radio (voir chap. 5) et on peut ainsi ve´rifier l’hypo-
the`se de la nature du rayonnement thermique des poussie`res mesure´ dans le (sub)millime´trique.
Bien que, dans la plupart des cas, l’indice spectral infrarouge-radio reste compatible avec celui
d’une e´mission millime´trique due a` des poussie`res voire meˆme avec celui des galaxies a` flambe´es
d’e´toiles locales, pour la plupart des sources, cela reste une inconnue, bien que la non-de´tection
de ces sources par le releve´ FIRST pre´sente de´ja` une bonne indication de leur nature radio
faible.
Chapitre 5
E´mission radio des quasars radio
faible a` grand de´calage spectral
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Les donne´es radio centime´triques apportent un comple´ment tre`s pre´cieux a` l’infrarouge loin-
tain pour l’e´tude de la formation stellaire, spe´cialement dans les galaxies a` flambe´es d’e´toiles,
du fait de l’e´troite corre´lation entre les luminosite´s infrarouge lointain et radio. On sait que
ces proprie´te´s s’appliquent e´galement aux quasars radio faible. On y trouve ainsi une source
supple´mentaire d’e´tudes des flambe´es stellaires, avec l’inte´reˆt particulier du tre`s grand pouvoir
de re´solution angulaire des interfe´rome`tres radio qui permet d’analyser la structure spatiale des
flambe´es stellaires, mais la complication qu’il faut eˆtre suˆr de bien distinguer l’e´mission (syn-
chrotron, voire free-free) de l’activite´ de formation stellaire d’une e´ventuelle e´mission intrinse`que
de l’AGN quand il n’est pas parfaitement radio faible mais le´ge`rement radio fort.
Comme le montre la figure A.2 de l’annexe A, le domaine radio ne be´nicifie pas de l’effet
de correction K inverse, ce qui rend facile la de´tection radio a` de sources a` z ∼ 0.5 − 1, mais
a` la limite de sensibilite´ actuelle du VLA pour les sources les plus fortes aux plus grands z.
Il n’est donc pas e´tonnant que paralle`lement aux observations millime´triques de l’e´mission de
la poussie`re et du gaz mole´culaire des flambe´es stellaires dans les quasars radio faible a` grand
de´calage spectral, ce soit de´veloppe´ tout un programme d’e´tudes radio des meˆmes e´chantillons,
principalement au VLA. Ces e´tudes Carilli et al. (2001a,b, 2004); Petric et al. (2004) ne´cessitent,
surtout a` tre`s grand z, une tre`s bonne sensibilite´ et donc un temps conside´rable de te´lescope,
elles ont du se limiter principalement a` une partie des sources pre´alablement de´tecte´es a` 1.2 mm.
Ne´anmoins, en profitant de la re´duction du temps d’observation ne´cessaire a` plus bas de´calage
spectral, on a pu e´tendre cette e´tude a` des e´chantillons de sources a` z ∼ 2 non de´tecte´es a`
1.2 mm (Petric et al. in prep, Beelen et al. in prep) et meˆme a` des sources a` z ∼ 1 non observe´es
avec MAMBO (Mohan et al. in prep).
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J’ai moi-meˆme participe´ a` une partie d’entre elles Carilli et al. (2004), Petric et al. (in prep.)
et Mohan et al. (in prep.) et j’ai conduit l’un des programmes, sur des quasars optiquement
faibles (Beelen et al. in prep.). Je vais d’abord de´crire ce programme en de´tail puis j’essaierai
de dresser un rapide bilan ge´ne´ral des enseignements de l’ensemble de ces e´tudes radio et, en
particulier, de ve´rifier sur l’e´chantillon global le degre´ de validite´ de la corre´lation entre les
luminosite´s infrarouge lointain et radio pour ces objets extraordinaires tant par leur luminosite´
que par leur jeunesse.
5.1 Quasars optiquement faibles
Bien que les quasars optiquement faibles aient e´te´ se´lectionne´s pour ne pas pre´senter d’e´mis-
sion radio forte, l’hypothe`se sur la nature du rayonnement observe´ a` 1.2 mm, suppose´e eˆtre
domine´e par l’e´mission thermique des poussie`res, reste forte. Afin de ve´rifier la nature de l’e´mis-
sion a` 1.2 mm, en mesurant l’indice spectral entre 250 GHz et 1.4 GHz, Conjointement a` la
demande d’observation des quasars optiquement faibles avec MaMBo II, nous avons effectue´
une se´rie d’observations, a` 1.4 GHz avec le VLA, sur les quasars de l’e´chantillon de quasars
optiquement faible (chap. 4). De plus, les observations a` haute re´solution angulaire permettent
de de´tecter des structures a` des e´chelles de l’ordre de la seconde d’arc et, le cas e´che´ant, de
re´soudre les sources, ce qui nous permet de remonter aux tailles physiques des sources, ou de
de´couvrir des images multiples dans le cas de sources amplifie´es gravitationnellement.
5.1.1 E´chantillon
L’e´chantillon initialement propose´ est base´ sur les sources observe´e avec MaMBo II durant
l’hiver 2002-2003. En se basant sur le niveau de bruit attendu a` 1.2 mm et en utilisant la relation
entre l’e´mission radio et infrarouge en fonction du de´calage spectral de´termine´e par Carilli &
Yun (2000) dans le cas de galaxies a` flambe´es d’e´toiles, nous avons de´termine´ quel e´tait le temps
ne´cessaire pour effectuer un releve´ a` sensibilite´ e´quivalente a` 1.4 GHz. Nous avons donc demande´
75 heures de temps te´lescope, en tenant compte des dure´es ne´cessaires pour le pointage et la
calibration, pour observer, en configuration A, les 54 quasars optiquement faibles a` z ∼ 2 et
z ∼ 4 de l’e´chantillon.
5.1.2 Re´duction de donne´es et re´sultats
Les donne´es ont e´te´ re´duites avec le logiciel Aips. Les sources proches non re´solues pre´sentes
dans le champ ont e´te´ utilise´es pour effectuer une calibration initiale de la phase durant les
observations. Pour chaque source, l’e´mission continuum a e´te´ image´e sur deux champs de vue
primaires afin d’identifier les sources radio fortes. La phase et l’amplitude des visibilite´s ont
ensuite e´te´ auto-calibre´es en utilisant ces sources comme mode`les. Ainsi les donne´es ont e´te´
auto-calibre´es en 2 ou 3 ite´rations.
Sur les 8 sources observe´es, 2 ont e´te´ de´tecte´es a` des niveaux > 3σ. Le bruit des cartes finales
obtenues correspond au niveau de bruit attendu pour le temps d’observation passe´ sur chacune
des sources, de l’ordre de 15 − 20 µJy. Le tableau 5.1 re´sume l’ensemble de ces observations.
Une source, SDSS J172837.98+594521.5, est re´solue et pre´sente une structure en arc (voir
figure 5.1). Cette structure pourrait eˆtre la conse´quence d’une amplification gravitationnelle ou
la signature de la pre´sence d’une source radio pre´sentant des jets, une source Wide Angle Tailed
(WAT). Des observations comple´mentaires sont ne´cessaires pour de´terminer la nature exacte de
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Tab. 5.1 – Quasars du SDSS optiquement faible observe´s a` 1.4 GHz au VLA
Source R.A. Dec. z MB S1.4GHz
(J2000.0) [µJy]
SDSS J172701.56+593757.3† 17 27 01.56 +59 37 57.3 2.03 –25.10 90± 16
SDSS J172837.98+594521.5 † 17 28 37.98 +59 45 21.5 1.61 –25.49 102 ± 23
SDSS J171424.67+612404.6 17 14 24.67 +61 24 04.6 2.03 –26.13 < 84
SDSS J172525.81+540154.9 17 25 25.81 +54 01 54.9 1.66 –24.82 < 48
SDSS J173222.80+611536.2 17 32 22.80 +61 15 36.2 1.81 –25.79 < 72
SDSS J173540.19+554131.1 17 35 40.19 +55 41 31.1 1.60 –25.92 < 54
CADIS 16-736317 16 23 59.10 +55 41 08.9 2.26 –24.7 –
CADIS 16-316299 16 24 48.86 +55 40 53.3 3.72 –26.1 < 57
NOTE – Les magnitudes bleues absolues sont donne´es avec une cosmologie EdS, et H0 =
50 km s−1 Mpc−1, pour comparaison avec les e´chantillons de´ja` publie´s. † Sources de´tecte´es a`
1.2 mm. Les limites supe´rieures sont donne´es a` 3σ.
Fig. 5.1 – Contour de densite´
de flux a` 1.4 GHz de la source
SDSS J172837.98+594521.5. Les contours
sont des multiples de 15 µJy (-2, 2, 3, 4, 5).
Le lobe synthe´tise (1′′.7 × 1′′.5 avec un angle
de -30◦) est indique´ dans le coin infe´rieur
gauche de la carte.
Fig. 5.2 – α2501.4 -z pour les deux quasars opti-
quement faibles de´tecte´s a` la fois a` 1.4 GHz
et 1.2 mm. Les traits correspondent a` l’in-
dice spectral moyen de´rive´ a` partir de galaxies
proches a` flambe´es d’e´toiles (Carilli & Yun
2000)
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Tab. 5.2 – Description des diffe´rents releve´s radio a` 1.4 GHz des quasars optiquement lumineux
a` grand de´calage spectral observe´s a` 1.2 mm avec MaMBo
Authors # z median σ
(mJy)
Carilli et al. (2001a) 12 3.99 – 4.46 0.03
Carilli et al. (2001b) 41 3.66 – 4.75 0.03
Petric et al. (2003) 10 5.03 – 6.28 0.02
Petric et al. (2004) 16 1.78 – 2.71 0.02
Carilli et al. (2004) 2 6.20 – 6.42 0.01
Mohan et al., in prep 50 ∼ 1 –
cette source. Les deux sources de´tecte´es a` 1.4 GHz le sont e´galement a` 1.2 mm, on peut alors
de´finir les indices spectraux radio-millime´trique par (Carilli & Yun 2000)
α250GHz1.4GHz =
logS250GHz/S1.4GHz
log 250/1.4
.
L’indice spectral radio-millime´trique de ces deux sources est compatible avec un indice spectral
moyen de galaxie a` flambe´es d’e´toiles (voir figure 5.2), confirmant ainsi la nature du rayonnement
observe´ a` 1.2 mm, un rayonnement thermique des poussie`res, probablement chauffe´es par les
flambe´es de formation stellaire.
5.2 Quasars radio faible a` grand z
5.2.1 Caracte´ristiques des observations
Toutes les observations ont e´te´ effectue´es au VLA qui pre´sente de loin la meilleure sensibilite´
actuelle a` 1.4 GHz. La sensibilite´ a e´videmment e´te´ adapte´e a` celle des signaux attendus en
fonction de z a` partir des intensite´s millime´triques quand elles sont connues. Les rms s’e´tagent
ainsi de ∼ 100 µJy a` z ∼ 0.6−1 a` 12 µJy a` z > 6. Ces e´tudes sont re´pertorie´es dans la table 5.2.
Comme on le voit, elles se sont e´tendues sur pre`s de cinq ans, en suivant syste´matiquement les
diffe´rentes e´tapes du programme d’observations millime´triques avec MaMBo.
5.2.2 Corre´lation Infrarouge-Radio
La corre´lation entre les e´mission infrarouge et radio pour les galaxies locales est une relation
fondamentale dans l’e´tude des galaxies flambe´es stellaire (voir chap. 1). La figure 5.3 pre´sente
la luminosite´ infrarouge lointain et fonction de la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz de
l’ensemble des sources des e´chantillons de quasars a` grand de´calage spectral discute´s ici. L’e´chan-
tillon de re´fe´rence de galaxie a` flambe´es d’e´toiles discute´ par Yun et al. (2001) est e´galement
repre´sente´. Les luminosite´s infrarouge lointain ou leurs limites supe´rieures ont e´te´ calcule´es a`
partir des mesures effectue´es a` 1.2 mm ou 850 µm, en ajustant un corps noir modifie´ avec une
tempe´rature moyenne de Tdust = 50 K et un indice spectral de β = 1.6. Les luminosite´s mo-
nochromatiques a` 1.4 GHz ou leurs limites supe´rieures ont e´te´ calcule´es en ajustant une loi de
puissance a` la partie radio de la distribution spectrale d’e´nergie des quasars ; la plupart du temps
un indice spectral de α = −0.75 a e´te´ utilise´ pour extrapoler la mesure a` 1.4 GHz a` la luminosite´
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Fig. 5.3 – Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ monochromatique a`
1.4 GHz pour l’ensemble des quasars a` grand de´calage spectral e´tudie´s dans le submillime´trique
ou le millime´trique et en radio. Les valeurs supe´rieures sont repre´sente´es a` 3σ.
monochromatique a` 1.4 GHz. A l’exception de quelques sources bien identifie´es en exce`s radio,
l’ensemble des sources suit ou est compatible avec la corre´lation infrarouge radio des galaxies a`
flambe´e d’e´toiles. Ainsi, l’hypothe`se d’e´mission thermique de la poussie`re reste donc ve´rifie´e par
la grande majorite´ des quasars radio faible e´tudie´s a` grand de´calage spectral.
5.3 Conclusions
Le fait que pour les galaxies hoˆte des quasars, la relation infrarouge-radio soit ve´rifie´e aux plus
grands de´calages spectraux (1.8 < z < 6.4) est un re´sultat important montrant que cette relation
est e´galement valable aux distances cosmologique. Re´cemment, (Appleton et al. 2004) ont montre´
a` partir de donne´es dans le moyen infrarouge, obtenues avec le satellite Spitzer, que la relation
infrarouge-radio se prolongeait jusqu’aux de´calage spectraux de z ∼ 1. Les quasars radio faibles
a` grand de´calage spectral montrent que les galaxies aux confins de l’Univers posse`dent de´ja` les
proprie´te´s observe´es dans les galaxies locales, indiquant un degre´ d’e´volution substantiel, meˆme
aux aˆges recule´s. Avec les donne´es a` venir et les grands releve´s en cours, une e´tude plus cohe´rente
de cette relation fondamentale deviendra possible aux distances cosmologiques.
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La recherche des galaxies et des quasars les plus distants est re´cemment devenue un champ
actif de la cosmologie observationnelle graˆce aux releve´s profonds a` grande sensibilite´s couvrant
de large re´gions du ciel. Ainsi, de re´cents releve´s optiques photome´triques et spectroscopique
ont permis la de´couverte de quasars jusqu’a` des de´calages spectraux de z = 6.4 Fan et al.
(2001, 2003, 2004). Les spectres optiques de ces sources pre´sentent une atte´nuation de leur
continuum des coˆte´s bleu de la raie Lyman-α du a` l’effet Gunn-Peterson, indiquant que l’Univers
e´tait partiellement neutre a` ces de´calage spectraux et que ces objets sont localise´s a` la fin de
l’e´poque de re´ionisation White et al. (2003). Ces sources permettent donc d’e´tudier la formation
et l’activite´ des trous noirs massifs et l’activite´ de formation stellaire qui leur est associe´e a` la
fin de l’aˆge sombre. Ce chapitre re´sume les observations qui ont e´te´ faites dans le continuum
a` 1.2 mm avec MaMBo et a` 1.4 GHz avec le VLA de tous les quasars a` z > 5.7 connus a`
ce jour. Les re´sultats de ces e´tudes en cours ont e´te´ publie´ dans Petric et al. (2003); Bertoldi
et al. (2003a), ce dernier est paru dans A&A et pre´sente´ en fin de chapitre. Je me concentrerai
principalement sur les re´sultats de cette dernie`re e´tude a` laquelle j’ai activement participe´, ainsi
que sur les observations de 5 nouveaux quasars a` z > 5.7 identifie´s re´cemment par Fan et al.
(2004).
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Fig. 6.1 – Spectre optique du quasar J1148+5251 a` z = 6.4. Le mode`le de quasar composite
du LBQS est superpose´, mettant ainsi en e´vidence l’effet Gunn-Peterson dans l’aile bleu de la
raie Lyman-α. Tire´ de White et al. (2003).
6.1 Observations
6.1.1 E´chantillons
La construction de l’e´chantillon du releve´ MaMBo a` tre`s grand de´calage spectral est base´e
sur les travaux de´bute´s par Fan et al. (2001) qui a pour but de de´tecter les quasars a` z > 5.7
dans les donne´es du releve´ SDSS. L’e´chantillon des 12 quasars du releve´ MaMBo a` z > 5.7 est
ainsi constitue´ par la re´unions des e´chantillons discute´s par Fan et al. (2001, 2003) et Fan et al.
(2004). Les deux premiers sous e´chantillons ont e´te´ discute´s respectivement par Petric et al.
(2003) et Bertoldi et al. (2003a). Ce chapitre inclut de nouvelles observations sur les 5 quasars
identifie´s par Fan et al. (2004). L’ensemble des spectres optiques de ces quasars pre´sente une
atte´nuation de l’aile bleu de la raie Lyman-α, illustre´ par la figure 6.1 dans le cas du quasar
J1148+5251 a` un de´calage de z = 6.4.
6.1.2 Re´sultats
Les observations des 5 sources de´couvertes par Fan et al. (2004) ont e´te´ effectue´es durant
l’hiver 2003-2004 avec la matrice de bolome`tres MaMBo II. Lors des observations, le pointage
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Tab. 6.1 – Quasars du SDSS optiquement lumineux a` z > 5.7 observe´s a` 1.2 mm.
Source R.A. Dec. z MB S1.2mm S1.4GHz
(J2000.0) [mJy] [mJy]
(Petric et al. 2003)
SDSS J0836+0054 08 36 43.85 +00 54 53.3 5.82 –28.10 < 2.9 1.75± 0.04
SDSS J1030+0524 10 30 27.10 +05 24 55.0 6.28 –27.37 < 3.4 < 0.06
SDSS J1044–0125 10 44 33.04 –01 25 02.2 5.80 –27.63 3.4± 1.1 † < 0.08
SDSS J1306+0356 13 06 08.26 +03 56 26.3 5.99 –27.41 < 3.1 < 0.05
(Bertoldi et al. 2003a)
SDSS J1048+4637 10 48 45.05 +46 37 18.3 6.23 –27.81 3.0± 0.4 0.026 ± 0.012
SDSS J1148+5251 11 48 16.64 +52 51 50.3 6.42 –28.01 5.0± 0.6 0.055 ± 0.012
SDSS J1630+4012 16 30 33.90 +40 12 09.6 6.05 –26.31 0.8± 0.6 < 0.39
SDSS J0002+2550 00 02 39.39 +25 50 34.8 5.80 –27.88 0.9± 1.0 –
SDSS J0005–0006 00 05 52.34 –00 06 55.8 5.83 –26.69 −0.7± 0.7 < 1.56
SDSS J1411+1217 14 11 11.29 +12 17 37.4 5.93 –26.97 −0.2± 0.5 < 0.52
SDSS J1602+4228 16 02 54.18 +42 28 22.9 6.07 –27.11 0.1± 0.4 < 0.43
SDSS J1623+3112 16 23 31.81 +31 12 00.5 6.22 –26.88 0.7± 0.4 < 0.40
NOTE – † non mesure´ a` 1.2 mm mais extrapole´ a` partir d’une mesure a` 850 µm.
Les magnitudes bleus absolues sont calcule´e a` partir des magnitudes M1450 et sont donne´es avec
une cosmologie EdS, et H0 = 50 km s
−1 Mpc−1, pour comparaison avec les e´chantillons de´ja`
publie´s. Les limites supe´rieures sont donne´es a` 3σ. Les donne´es radio proviennent du releve´
FIRST ou de Petric et al. (2003); Carilli et al. (2004).
et le focus e´taient ve´rifie´s re´gulie`rement sur des sources fortes et la transmission atmosphe´rique
e´tait mesure´e pe´riodiquement. Lors des observations, le canal #20 e´tait utilise´ comme canal
de re´fe´rence. Le temps d’inte´gration sur les sources varie entre ∼ 20 min et 1.5h. Les donne´es
ont e´te´ re´duites a` l’aide du logiciel Mopsic et des routines de re´duction du pipeline 30-m
le´ge`rement modife´es. Aucun des 5 quasars n’a e´te´ de´tecte´ a` un niveau de confiance > 3σ pendant
la campagne d’observation de l’hiver 2004. Les e´carts types me´dians des densite´s de flux vont
de 0.4 a` 1 mJy (voir table 6.1).
La table 6.1 pre´sente les re´sultats des mesures du continuum a` 1.2 mm des quasars a` z > 5.7
ainsi que les densite´s de flux radio a` 1.4 GHz. Les magnitudes bleues absolues ont e´te´ recalcule´es
pour l’ensemble des sources a` partir des magnitudes absolues M1450 du releve´ SDSS. Des 12
quasars observe´s, 3 ont e´te´ de´tecte´s a` des niveaux > 3σ, avec une sensibilite´ me´diane de 0.6 mJy.
Le taux de de´tection pour les quasars a` z > 5.7. Le taux de de´tection a` 1.2 mm des quasars
a` z > 5.7 est donc de 25%, le´ge`rement infe´rieur au taux de 30% pour l’ensemble des quasars
entre 1 < z < 5. Toutefois le faible nombre de sources a` z > 5.7 ne permet pas de de´terminer si
cette diffe´rence est significative. Par la suite, je de´cris plus en de´tail, deux des sources de´tecte´es
a` 1.2 mm, ainsi que les re´sultats de la dernie`re campagne d’observation.
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6.1.3 Sources individuelles
J1148+5251
Ce quasar est le plus lointain de´tecte´ a` ce jour avec un de´calage spectral de z = 6.42. Tre`s
lumineux optiquement (MB = −28.01 correspondant a` Lb = 1014 L⊙), la masse de son trou noir
central est estime´e a` ∼ 3×109 M⊙ avec un taux d’accre´tion proche de celui d’Eddington (Willott
et al. 2003). Si la masse du halo de matie`re noire associe´ a` J1148+5251 e´tait proportionnel a`
la masse du trou noir en suivant la relation observe´e dans l’Univers local, elle serait de Mhalo =
2×1012 M⊙ et J1148+5251 repre´senterait l’un des objets les plus massifs ayant e´te´ forme´ dans
l’Univers. La source optique n’est pas re´solue, ni dans les images en K obtenues avec au Keck
(Fan et al. 2003) ni dans de re´centes images HST (White, communications prive´e). Il n’y a pas
d’e´vidence directe que ce quasar soit amplifie´ gravitationnellement. J1148+5251 est de´tecte´ a`
1.2 mm avec une densite´ de flux de 5.0 ± 0.6 mJy. En radio, la densite´ de flux a` 1.4 GHz est
de 0.055 ± 0.012 mJy, ce qui est compatible avec la relation de Condon (Carilli et al. 2004,voir
ci-apre`s). Des mesures ulte´rieures ont permis de de´tecte´ J1148+5251 a` 850 µm et 450 µm
(Robson et al. 2004) ainsi qu’a` 350 µm (voir chap. 2). Une carte a e´galement e´te´ obtenue a`
1.2 mm avec MaMBo, montrant que d’autres sources sont pre´sentent dans le champ autour de
J1148+5251, dont une, a` l’est est sans contrepartie optique.
J1048+4637
Ce quasar est un BALQSO tre`s lumineux en optique (MB = −27.81) a` z = 6.23, le troisie`me
quasar le plus distant identifie´ a` ce jour. Comme pour J1148+5251, il n’y a pas d’indication
d’amplification gravitationnelle pour cette source (Fan et al. 2003). J1048+4637 est de´tecte´
a` 1.2 mm avec une densite´ de flux de 3.0 ± 0.4 mJy. Re´cemment, Carilli et al. (2004) ont
marginalement de´tecte´ ce quasar a` 1.4 GHz avec une densite´ de flux de 26± 12 µJy
6.2 Discussion
6.2.1 Formation stellaire
La figure 6.2 pre´sente la luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ mono-
chromatique a` 1.4 GHz pour l’ensemble des quasars du releve´ MaMBo a` tre`s grand de´calage
spectral. Les luminosite´s infrarouge lointain ont e´te´ calcule´es a` partir des densite´ de flux a`
1.2 mm avec une tempe´rature des poussie`res de Tdust = 50 K et un indice spectral de β = 1.6.
Les luminosite´s monochromatiques a` 1.4 GHz ont e´te´ extrapole´es a` partir des mesures a` 1.4 GHz
en utilisant un indice spectral de α = −0.75. Les limites supe´rieures sont repre´sente´es a` 3σ. A
l’exception du quasars SDSS J0836+0054 qui pre´sente clairement un exce`s radio, ces donne´es
ne permettent pas de contraindre la nature de l’e´mission observe´e a` 1.2 mm. Elles n’excluent
cependant pas une e´mission thermique des poussie`res.
Par contre, les mesures effectue´es dans les domaines submillime´triques, millime´triques et
radio de SDSS J1148+5251 permettent de contraindre les proprie´te´s des poussie`res e´mettant
dans l’infrarouge ainsi que la nature de l’e´mission observe´e. La figure 6.3 pre´sente la distribution
spectrale d’e´nergie de SDSS J1148+5251 de l’UV avec le spectre publie´ par Fan et al. (2003),
jusqu’au domaine radio (Carilli et al. 2004) en passant par les mesures du satellite Spitzer
(Charmandaris et al. 2004). L’e´mission infrarouge lointain de ce quasars peut eˆtre ajuste´e par
un corps noir a` une tempe´rature Tdust = 57±3 K, modifie´ avec une loi d’e´mission ayant un indice
spectral β = 1.6. La luminosite´ infrarouge lointain est ainsi estime´e a` LFIR = (2.7±0.4)×1013 L⊙.
106 Chapitre 6. Releve´ MaMBo de quasars a` z > 5.7
Fig. 6.2 – Luminosite´ monochromatique a`
1.4 GHz en fonction de la luminosite´ infra-
rouge lointain pour l’ensemble des quasars
du releve´ MaMBo a` z > 5.7.
En extrapolant le continuum radio, la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz est estime´e a`
L1.4GHz = (4.2 ± 0.7) × 10−2L⊙/Hz, ainsi la valeur de l’indice spectral infrarouge-radio peut
eˆtre de´termine´e a` q = 2.2± 0.1, compatible avec la valeur de´termine´e pour les galaxies locales a`
flambe´e d’e´toiles du IRAS 2 Jy Sample, q = 2.4± 0.3. Ainsi, l’e´mission infrarouge lointain de
J1148+5251 est domine´ par l’e´mission des poussie`res, tre`s probablement chauffe´es par l’activite´
de formation stellaire.
Les masses de poussie`res pre´sentes dans ces quasars peuvent eˆtre de´duites a` partir des lumi-
nosite´s infrarouge lointain (voir chap. 1). En utilisant un coefficient d’absorption des poussie`res
de κ0 = 0.4 cm
2/g a` 1200 µm, on en de´duit, par exemple pour le quasars J1148+5251 , une
masses de poussie`res de Mdust = (4.6±0.6)×108 M⊙ - sans tenir compte des incertitudes sur β,
Tdust et κ0. Cette valeur peut eˆtre biaise´e par une contamination de l’e´mission infrarouge loin-
tain par une composante de poussie`re chaude (Thot > 100 K) chauffe´e directement par le noyau
actif, on surestimerait alors la masse de poussie`res, ou par une composante de poussie`re froide
(Tcold < 20 K) dont l’e´mission dominerait a` plus grande longueur d’onde, non contrainte pour
le moment, on sous estimerait alors la masse de poussie`res jusqu’a` un facteur 3 (voir chap. 1).
A` ce de´calage spectral, la tempe´rature du fond diffus e´tait de l’ordre de Tcmb ∼ 20 K, ainsi, une
composante de poussie`re froide, en e´quilibre thermique avec les photons du CMB, est donc pro-
bablement pre´sente. Malgre´ ces incertitudes, les masses de poussie`res ainsi trouve´es impliquent
une abondance d’e´le´ments lourds tre`s importante a` z ≈ 6, compatible avec les me´tallicite´s super-
solaires trouve´es dans les quasars a` grand de´calage spectral du releve´ SDSS (Freudling et al.
2003).
6.2.2 Formation de la poussie`re
Le temps e´coule´ entre le de´but de la re´ionisation, a` z ∼ 17 (Kogut et al. 2003, voir e´galement
part. chap. 1), et z = 6.4 n’est que de ∼ 0.7 Gyr. Une dure´e aussi courte ne permet pas de
produire les quantite´s de poussie`res observe´es par les processus classiques de formations des
poussie`res, dans les vents d’e´toiles peu massives (M < 8 M⊙). En effet, de telles e´toiles n’ont
alors pas le temps d’e´voluer, et de plus, les simulations nume´riques sugge`rent que les premie`res
e´toiles devaient eˆtre tre`s massives (M ≥ 100 M⊙) (Bromm & Loeb 2003). La masse de poussie`res
estime´e dans le cas de J1148+5251 implique donc, sur cette dure´e, une production continue de
poussie`res a` un taux de ∼ 1 M⊙/yr.
La formation d’e´le´ments lourds et des poussie`res a` grand de´calage spectral ne´cessite donc
des processus efficaces sur des temps caracte´ristiques cours, par exemple dans les premie`res
6.2.
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Fig. 6.3 – Distribution spectrale d’energie du quasars SDSS J1148+5251 de l’UV au domaine radio. On peut remarque que l’e´nergie
est e´mise autant dans l’UV que dans l’infrarouge lointain.
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supernovae. Ainsi, Todini & Ferrara (2001) pre´sentent des travaux sur la production de poussie`res
dans les supernovae de Type II (SNII). Si les proge´niteurs de ces SNII sont des e´toiles de
population III avec des masses dans l’intervalle 12− 35 M⊙, les masses de poussie`res produites,
par supernova, sont comprises entre 0.08 et 0.3 M⊙, et les grains sont pre´fe´rentiellement fait de
silicates, et de carbone amorphe. Schneider et al. (2004) e´tendent ces travaux aux supernovae par
instabilite´ de paire (PISN) dont on pense qu’elles se produisent lorsque les proge´niteurs sont des
e´toiles super-massives (M ∼ 140 − 260 M⊙) de population III. L’efficacite´ de production de la
poussie`re des PISN pourrait eˆtre dix fois supe´rieure a` celle de SNII puisque Schneider et al. (2004)
ont montre´ que 15 a` 30% de la masse des proge´niteurs est convertie en poussie`re, essentiellement
des silicates. D’autres hypothe`ses ont e´te´ formule´es pour la production de poussie`res dans les
supernovae. Elvis et al. (2002) ont ainsi propose´ un processus de formation de la poussie`re dans
les vents de la re´gion BAL du quasar capable de produire jusqu’a` 107 M⊙ sur une pe´riode de
108 yr. mais la production de masses plus importantes est proble´matique avec ce sce´nario.
Re´cemment, Maiolino et al. (2004) ont pre´sente´ une e´tude spectroscopique en infrarouge
proche du quasar J1048+4637 a` z = 6.2. Cette e´tude a permis de caracte´riser la courbe d’ex-
tinction de la poussie`re a` z ∼ 6 en utilisant les pre´dictions du mode`le de Todini & Ferrara (2001).
L’ajustement des donne´es a e´te´ effectue´ sur une grille de mode`les de SNII avec diffe´rentes masses
de proge´niteurs et diffe´rentes me´tallicite´s. Le meilleur ajustement est obtenu avec des me´talli-
cite´s faibles Z ∼ 10−2 − 10−4 Z⊙, voir meˆme avec une supernova avec un proge´niteur de masse
25 M⊙, et de me´tallicite´ Z = 10
−4 Z⊙. Ces observations pre´sentent donc une confirmation directe
que la formation des poussie`res a` grand de´calage a pu avoir lieu dans les e´jectas de supernovae
de type II.
6.3 Conclusions
L’extension, aux plus grands de´calages spectraux, des releve´s a` 1.2 mm de quasars optique-
ment lumineux permet d’e´tudier l’activite´ de formation stellaire lorsque l’Univers n’e´tait aˆge´
que d’un milliard d’anne´es. La de´tection d’une e´mission infrarouge lointain dans certaines de ces
sources met en e´vidence une formation stellaire tre`s active qui a permit une production rapide
de poussie`re, probablement par l’interme´diaire des supernovae de type II. La nature des grains
de poussie`re ainsi produite est diffe´rente de celle trouve´e dans le milieux interstellaire, en effet, le
me´canisme de production par SNII conduit a` la formation de petits grains (entre 5A˚ et 0.1µm)
principalement des grains de silicate et de carbone amorphe.
Bien que les quasars soient des objets rares et extreˆmes et ne repre´sentent donc pas l’activite´
de formation stellaire principale de l’Univers primordial, ils pre´sentent les signes d’une activite´
de formation stellaire importante tre`s pre´coce qui a conduit a` la formation de grandes masses
de poussie`res. Cette poussie`re pourrait avoir un roˆle important a` jouer dans l’histoire de la
re´ionisation de l’Univers en absorbant les photos ionisants des galaxies durant l’aˆge sombre.
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Abstract. We report observations of three SDSS z > 6 QSOs at 250 GHz (1.2 mm) using the 117-channel Max-Planck
Millimeter Bolometer (MAMBO-2) array at the IRAM 30-meter telescope. J1148+5251 (z = 6.42) and J1048+4637 (z = 6.23)
were detected with 250 GHz flux densities of 5.0 ± 0.6 mJy and 3.0 ± 0.4 mJy, respectively. J1630+4012 (z = 6.05) was not
detected with a 3 σ upper limit of 1.8 mJy. Upper flux density limits from VLA observations at 43 GHz for J1148+5251 and
J1048+4637 imply steeply rising spectra, indicative of thermal infrared emission from warm dust. The far-infrared luminosities
are estimated to be ≈1013 L⊙, and the dust masses ≈108 M⊙, assuming Galactic dust properties. The presence of large amounts
of dust in the highest redshift QSOs indicates that dust formation must be rapid during the early evolution of QSO host galaxies.
Dust absorption may hinder the escape of ionizing photons which reionize the intergalactic medium at this early epoch.
Key words. galaxies: formation – galaxies: starburst – galaxies: high-redshift – quasars: general –
cosmology: observations – submillimeter
1. Introduction
The search for the most distant and early galaxies has become
a rapidly evolving field in extragalactic astronomy. Optical
imaging and spectroscopic surveys (Palomar Sky Survey, PSS;
Sloan Digital Sky Survey, SDSS, York et al. 2000) have re-
vealed a large number of QSOs up to redshifts of 6.4 (Fan et al.
2001, 2003). About 150 high-redshift QSOs selected from
these surveys were recently observed at millimeter wave-
lengths, detecting thermal emission from one third of them
(Omont et al. 2001, 2003; Carilli et al. 2001a) up to a red-
shift of 5.5 (Bertoldi & Cox 2002). Although these optically
bright QSOs give a somewhat biased view on the relation be-
tween the formation of stars, massive black holes, and galax-
ies in the early Universe, especially at the highest redshifts
they well complement the blank field submillimeter imaging
surveys, which have uncovered a population of z > 2 dust-
obscured starburst galaxies which are likely to be spheroidal
galaxies in their formation stages (Smail et al. 1997; Hughes
et al. 1998).
Recently, Fan et al. (2003) discovered three QSOs at z > 6
in the SDSS, including J1148+5251 at z = 6.42, the QSO with
the highest known redshift. The spectra of these QSOs show
Send offprint requests to: F. Bertoldi,
e-mail: bertoldi@mpifr-bonn.mpg.de
the Gunn-Peterson quenching of continuum emission blueward
of Lyα, thus probing the end of the reionization epoch of the
Universe (White et al. 2003). These sources provide an oppor-
tunity to study the growth of massive black holes and their as-
sociated stellar populations at the end of the “dark ages”, in the
earliest epochs of luminous cosmic structure formation.
In this Letter, we report the detection of 250 GHz (1.2 mm)
continuum emission from two of the SDSS z > 6 QSOs and up-
per limits to their 43 GHz continuum emission which confirm
that the emission is thermal dust radiation, thus enabling us to
estimate far-infrared luminosities and dust masses. Throughout
this paper, we adopt H0 = 71 km s−1 Mpc−1, ΩΛ = 0.73 and
Ωm = 0.27 (Spergel et al. 2003).
2. Observations
The millimeter continuum measurements were made in
January and February 2003 using the 117-channel MAMBO-2
array (Kreysa et al. 1999) at the IRAM 30 m telescope on Pico
Veleta (Spain). MAMBO-2 has a half power spectral band-
width between 210 and 290 GHz with an effective frequency of
250 GHz. The beam size on the sky is 10.7 arcsec. The sources
were observed with a single channel using the standard on-off
mode with the telescope secondary chopping in azimuth by 32′′
at a rate of 2 Hz. For flux calibration a number of calibration
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sources were observed, resulting in an estimated absolute flux
uncertainty of 15%. The total on plus off target observing time
was 51, 128, and 68 min, for J1148, J1048, and J1630, respec-
tively. The data were analyzed using the MOPSI software pack-
age. Correlated noise was subtracted from each channel using
the weighted average signals from the surrounding channels.
J1148+5251 was imaged with MAMBO-2 using the on-
the-fly mapping technique with chopping in azimuth by
42 arcsec. Skynoise was subtracted and the double beam maps
were combined through shift-and-add. Five maps of one hour
duration each were combined for the final image, which is dis-
played as signal/noise contours in Fig. 1.
Continuum observations at 43 GHz of J1148+5251 and
J1048+4637 were done using the VLA in the D configuration
(max. baseline = 1 km). The sources were observed for 4 hours
and 0.7 hour, respectively. Standard amplitude calibration was
performed using 3C 286. Fast switching phase calibration was
employed using celestial calibrators within 3◦ of the target
sources. The calibration cycle time was 200 seconds, and the
phase stability was excellent, with typical changes in antenna-
based phase solutions between calibration scans <10◦ on the
longest baselines. Images were generated using the deconvolu-
tion task IMAGR in AIPS, and CLEANed to residuals of 1.5 σ.
The Gaussian restoring CLEAN beam was ∼1′′ (FWHM).
The rms noise level in the final image for J1048+4637 is
0.37 mJy/beam, and 0.11 mJy/beam for J1148+5251.
3. Results
The results from the MAMBO and VLA observations are
summarized in Table 1. Two of the QSOs, J1148+5251 and
J1048+4737, are detected above 5 σ significance at 250 GHz
(rest frame 165 µm). These QSOs are not detected at 43 GHz
(rest frame 970 µm), with upper limit flux densities below
1 mJy. The steep rest-frame submillimeter spectral index sug-
gests that the emission is thermal dust radiation and not syn-
chrotron radiation.
J1148+5251. The highest redshift source yet discovered
(z = 6.42), J1148+5251 is an extremely luminous QSO pow-
ered by a massive black hole of 3 × 109 M⊙ accreting close
to its Eddington limit (Willott et al. 2003). In a K′-band Keck
image (Fan et al. 2003), the source (K′ = 16.9) is unresolved
and no other optical source with K′ > 21 is present within 10′′
of the QSO, thereby ruling out strong gravitational lensing on
arcsecond scales. J1148+5251 is detected at 250 GHz in the
pointed measurements at 4.8 ± 0.8 mJy, and in the map at
5.3 ± 1.0 mJy. It was not detected at 43 GHz with the VLA to
a 3 σ limit of 0.33 mJy, implying a lower limit to the spectral
index between 43 and 250 GHz of +1.6.
J1148+5251 was not detected at 1.4 GHz in the
VLA FIRST survey (Becker et al. 1995). However, the sur-
vey shows two bright radio sources within 1′ of J1148+5251
(Fig. 1 and Table 1). The one located north-east of the QSO,
FIRST-NE, is also detected (unresolved) at 43 GHz, im-
plying a falling spectrum between 1.4 and 43 GHz of in-
dex −1.2. The other FIRST source (FIRST-SW) is located
south-west of J1148+5251, coincident with a large elliptical
galaxy at redshift 0.05 (Fan et al. 2003), and is not detected
Fig. 1. The 6 arcmin field surrounding the QSO SDSS
J114816.64+525150.3. Coordinates are offsets from the opti-
cal QSO, which is visible as a faint blue dot. Color image: SDSS z
band image, smoothed to 4′′ and logarithmically scaled. Red-white
contours: MAMBO-2 250 GHz signal to noise map smoothed to 13′′ .
The contours correspond to 2 and 4 σ. The rms noise level, σ, in the
proper map is 0.9 mJy in the central 100′′ and rises to ∼1.7 mJy at a
radius 200′′ . Blue contours: VLA NVSS 1.4 GHz image. The beam
size is 45′′ , and contour values are 2, 4, 8, 32, 64 mJy/beam.
at 43 GHz. The lower resolution VLA 1.4 GHz NVSS and
Westerbork 327 MHz Northern Sky Survey (WENSS) show
that FIRST-SW is located at the center of extended radio emis-
sion reaching about 4 arcmin SE-NW (Fig. 1). For a 1′ field
one expects only 0.003 sources by chance with S 1.4 > 8 mJy
(Fomalont et al. 2003), so the presence of several such objects
in the vicinity of the QSO is remarkable.
The MAMBO image of J1148+5251 reveals at least
two other sources (Fig. 1): the z = 0.05 elliptical galaxy
(FIRST-SW) south-west of J1148+5251, and a source toward
the east (mm-E), with no optical counterpart in the SDSS im-
ages. We also notice a 2 σ peak which coincides with FIRST-
NE, which may correspond to the fainter part of a double com-
pact optical galaxy. Several potential millimeter sources at the
3 σ level are found in the 1.2 mm map, but considering the size
of the map they are not very significant.
It is peculiar that the QSO is surrounded by two strong
millimeter sources. The MAMBO deep field surveys (Bertoldi
et al. 2000a,b; Carilli et al. 2001b) show an average surface
density of sources with flux density >4 mJy of 0.02 arcmin−2.
The probability to find two such millimeter sources within a
2 arcmin radius from the QSO is only 6%. The optical images
show that the QSO falls into a region with an overdensity of
foreground galaxies surrounding the z = 0.05 elliptical galaxy.
That the central cD galaxy of a cluster can show noticeable
submillimeter emission was pointed out by, e.g., Edge et al.
(1999). The association of the QSO with a millimeter-bright
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Table 1. Properties of the observed QSOs and of field sources near J1148+5251.
Source z M1450 RA Dec S 1.4 S 43 S 250 LFIR Mdust
[mag] (J2000) [mJy] [mJy] [mJy] [L⊙] [M⊙]
J1630+4012 6.05 −26.1 16 30 33.90 +40 12 09.6 <0.44 – 0.8 ± 0.6 <5 × 1012 <2 × 108
J1048+4637 6.23 −27.6 10 48 45.05 +46 37 18.3 <0.43 <1.11 3.0 ± 0.4 7.5 × 1012 4 × 108
J1148+5251 6.42 −27.8 11 48 16.64 +52 51 50.3 <0.33 <0.33 5.0 ± 0.6† 1.2 × 1013 7 × 108
mm-SW 11 48 12.17 +52 51 09 <0.33 <0.33 5.1 ± 1.0
FIRST-SW 0.05 11 48 12.16 +52 51 08 8.0 ± 0.2†† <0.33
mm-NE 11 48 19.30 +52 52 14 <0.33 <0.33 2.2 ± 1.0
FIRST-NE 11 48 19.58 +52 52 13 75 ± 1 1.2 ± 0.11
mm-E 11 48 28.79 +52 51 44 <0.33 <0.33 5.8 ± 1.1
NOTE – The optical properties are from Fan et al. (2003) and the 1.4 GHz data from the VLA FIRST survey. Upper limits are given at
the 3 σ level. † Average of on-off and map measurements. †† Source may be over-resolved in the FIRST survey.
To estimate the far-infrared luminosities, LFIR, we adopt a dust temperature of 45 K and an emissivity index β = 1.5, which is typical for the
spectrum of an infrared-luminous galaxy. Increasing β to 2 would raise the luminosities by ∼20%, whereas varying the dust temperature by
±10 K would change the luminosities by about a factor 2 down or up, respectively.
cD could thus be interpreted as due in part to a lens amplifica-
tion of the QSO by the cluster or the dark matter halo associated
with the elliptical. However, the low redshift of the cD or clus-
ter would not produce a strong amplification. The presence of
an intervening C absorption system at z = 4.95 (White et al.
2003) hints at the possible existence of another possible lens,
but a high-redshift lens would not produce a large amplification
either.
It remains unclear whether the eastern millimeter source
mm-E or the strong radio source FIRST-NE are associated with
the QSO or with the foreground cluster.
If we assume that the source mm-E is lens amplified by
a factor 2, then the chance probability to find such a source
within 2′ of the QSO is of order unity. Although the statistical
evidence is weak, the optical, millimeter, and radio data hint
at a mild lens amplification toward J1148+5251, which would
lower its implied luminosity and dust mass. Alternatively, they
hint at a possible overdensity of objects near the z = 6.4 QSO.
J1048+4637. At z = 6.23, this optically very luminous
BAL QSO is the third most distant quasar identified to date.
There is no evidence for arcsecond scale gravitational lens-
ing of this source (Fan et al. 2003). J1048+4637 is detected
at 250 GHz, but not at 43 GHz (Table 1), and we find a lower
limit to the spectral index between 43 and 250 GHz of +0.6.
This QSO was not detected at 1.4 GHz in the FIRST survey
to a 3 σ upper limit of 0.43 mJy/beam. There is, however, a
possible detection of a faint, 0.46 mJy radio source 20′′ west of
the QSO.
J1630+4012. This z = 6.05 QSO is the optically faintest
z > 5.7 QSO found in the SDSS (Fan et al. 2003). J1630+4012
is neither detected at 250 GHz nor at 1.4 GHz, and no radio
sources are found within 1′ from the QSO to this limit.
4. Discussion
All five QSOs known to date at z ≥ 6 (Fan et al. 2001,
2003) were observed at 250 GHz to rms sensitivities ∼1 mJy
(Petric et al. [2003] place upper limits for J1030+0524 and
J1306+0356 at z = 6.28 and 5.99, respectively). The detection
of two quasars reported in this Letter is consistent with the 30%
detection fraction of QSOs in the redshift range z ≈ 2 to 6 sur-
veyed at 250 GHz to mJy sensitivities (Omont et al. 2001, 2003;
Carilli et al. 2001a). The fraction of optically luminous QSOs
that are also infrared luminous is therefore roughly constant
with redshift, out to the highest redshifts explored. If the domi-
nant dust heating mechanism is radiation from young stars, the
implied star formation rates in J1048+ 4637 and J1148+ 5251
are 2000 M⊙ yr−1 and 3000 M⊙ yr−1, respectively, comparable
to what was derived for the 1.5 < z < 5.5 QSOs detected at
millimeter wavelengths.
In the optical spectra of the two z > 6 QSOs detected at
250 GHz, the Lyα+[N] emission lines are relatively weak, in
contrast to the three non-detected QSOs, which show stronger
and sharper lines (Fan et al. 2001, 2003). This trend agrees
with the results of Omont et al. (1996) that luminous high red-
shift QSOs with weak broad emission or broad absorption op-
tical lines tend to have stronger millimeter emission.
From the infrared luminosities, we derive dust masses of
4 × 108 and 7 × 108 M⊙ for J1048+4637 and J1148+5251, re-
spectively. Following Omont et al. (2001) we here adopted a
dust absorption coefficient at 230 µm of κ230 = 7.5 cm2 g−1,
a value that applies to a galactic dust composition and is un-
known for high redshift sources. The implied dust mass is af-
fected also by the assumed temperature of the warm dust com-
ponent and by the possible presence of an additional cold dust
component (see the discussion in Omont et al. 2001). Despite
these large uncertainties, the estimated dust masses are huge,
implying a high abundance of heavy elements at z ≈ 6. This
is consistent with the super-solar metallicities found in the
three QSOs discussed here (Fan et al. in preparation), and with
the Fe/Mg abundance ratios near or above the solar value mea-
sured in three other QSOs at 5.7 < z < 6.3 (Freudling et al.
2003).
The presence of large amounts of dust at redshift 6.4 im-
plies that efficient dust formation took place between the cor-
responding cosmic time and the epoch of early reionization
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(zr ≈ 17, Kogut et al. 2003), a time span of ≈0.7 Gyr. At a
constant formation rate this implies a net dust production rate
of ≈1 M⊙ yr−1 in these starburst QSOs.
A time span of 0.7 Gyr is short by at least a factor 2 to ef-
ficiently produce refractory grains in the quiescent winds of
low-mass (M ≤ 8 M⊙) stars. If the observed dust were the
product of stellar processes, the initial refractory dust enrich-
ment might have occurred primarily through dust condensation
in supernova remnants, and perhaps in the winds of high-mass
(M ≥ 40 M⊙) stars, which are thought to have dominated the
early phases of star formation (e.g., Bromm & Loeb 2003). The
dust in the early Universe must then be composed of silicates
and perhaps oxides, since carbon dust is primarily formed from
stars of mass 2–5 M⊙ (Dwek 1998) – except if dust produc-
tion in the winds of high-mass stars was important (Todini &
Ferrara 2001). For silicate and iron oxide dust the mass absorp-
tion coefficient may take a higher value (Henning & Muschke
1997) than the one we adopted to compute the dust mass, which
may therefore be overestimated.
Elvis et al. (2002) proposed that dust may be produced in
outflows from the broad line region of an AGN. The dust con-
tent of QSOs should then be roughly independent of redshift,
which is consistent with the similar FIR properties of QSOs
from redshift 2 to beyond 6. A difficulty with this model is
that it requires pre-existing heavy elements in the interstellar
medium, and hence prior star formation may be required re-
gardless. This mechanism can produce up to 107 M⊙ of dust
fairly readily, but the production of the much larger amounts
may be problematic.
Although the quasars we observed are extreme and rare ob-
jects hardly representative of the dominant star forming galax-
ies in the early Universe, they do show that early star formation
lead to a rapid metal and dust enrichment of the interstellar
medium. Therefore absorption by dust could have significantly
reduced the escape fraction of ionizing radiation from galaxies
during the epoch of reionization.
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Deuxie`me partie
E´mission du gaz mole´culaire
La de´couverte d’une e´mission infrarouge lointaine intense dans les quasars a` grand de´ca-
lage spectral, probablement due, comme le montre la relation infrarouge-radio, a` des poussie`res
chauffe´es par des flambe´es d’e´toiles, met en avant la nature extreˆme de ces sources. En effet,
les taux de formation stellaire de´rive´s par cette me´thode sont de l’ordre de quelques 100 voire
1000 M⊙ yr
−1. De telles flambe´es d’e´toiles ne´cessitent d’e´normes re´servoirs de gaz mole´culaire.
En utilisant un rapport gaz sur poussie`re standard de ∼ 100, les grandes quantite´s de poussie`res
de´tecte´s dans ces objets sont e´galement indicateurs de grande masses de gaz mole´culaire. C’est
ainsi que de nombreux travaux se sont inte´resse´s a` de´tecter les signatures du gaz mole´culaire
dans les sources a` grand de´calage spectral.
Dans cette seconde partie, je pre´sente une e´tude de l’e´mission du gaz mole´culaire dans les
galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral. Apre`s une introduction sur les diffe´rentes
phases du milieu interstellaire et plus pre´cise´ment sur le gaz dense a` l’origine de la formation
stellaire dans les galaxies locales, je m’inte´resserai a` l’activite´ de formation stellaire exception-
nelle dans J1409+5828, un quasar optiquement lumineux a` z = 2.58. Enfin, je pre´senterai les
re´sultats d’une e´tude comparative sur l’ensemble des sources a` grand de´calage spectral, avant
de finir par des travaux portant sur la de´tection de HCN et Ci, des traceurs du milieu dense,
dans les sources a` grand de´calage spectral.
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Dans ce chapitre, je donnerai tout d’abord un aperc¸u de la composition du gaz interstellaire,
largement inspire´ des travaux de Lequeux et al. (2002). Je pre´senterai ensuite, les cas particuliers
du carbone atomique, un traceur du gaz atomique, et du monoxyde de carbone, un traceur du
gaz mole´culaire. Enfin, apre`s avoir discute´ du gaz froid et dense dans les galaxies infrarouges
ultra-lumineuses, je m’inte´resserai plus pre´cise´ment a` l’e´tude du gaz mole´culaire dans les quasars
a` grand de´calage spectral notamment a` travers l’e´tude des raies rotationnelles de CO.
1.1 Milieu interstellaire
Le milieu interstellaire n’est pas homoge`ne, il se pre´sente sous diffe´rentes phases caracte´rise´es
par les conditions physiques qui y re`gnent et l’e´tat atomique du gaz d’hydroge`ne, qui le compose
a` plus de 70% en masse. On distingue ainsi trois phases principales, un milieu chaud et ionise´,
un milieu tie`de ionise´ ou neutre et enfin un milieu froid et neutre (McKee & Ostriker 1977). La
table 1.1 pre´sente un re´sume´ des diffe´rentes phases du milieu interstellaire de´crites ci-dessous.
1.1.1 Gaz chaud et ionise´
Avec des tempe´ratures de T ≈ 106 K, le milieu chaud et ionise´ est la composante la plus
volumineuse (∼ 50%) et la moins massive (∼ 1%) du milieu interstellaire. Elle est compose´e
de gaz tre`s peu dense (< nH >∼ 5 × 10−3 cm−3) et totalement ionise´ principalement par les
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Tab. 1.1 – Phases du millieu interstellaire (valeurs typiques pour une galaxie spirale comme la
Voie Lacte´e)
Phase E´tats T < nH > fV fM autres
d’H (K) (cm−3) (%) (%) de´nominations
chaud et ionise´ H ii 106 ∼ 5× 10−3 50 <0.1 gaz coronal, gaz chaud
tie`de, neutre & ionise´ H ii 104 1− 105 ∼ 0.1 ∼ 1 re´gions H ii
H ii 8000 0.3† 10 10 gaz ionise´ diffus
H i 8000 0.5 40 20 gaz diffus inter-nuage
froid et neutre H i 80 50 2 30 nuages diffus, gaz atomique
H2 10 >300 1 40 gaz mole´culaire, nuage dense
Notes – adapte´ de Tielens (1995). fV et fM repre´sente respectivement la fraction en volume et
en masse. † Lequeux et al. (2002) donnent une valeur de 0.03 cm−3.
supernovae. Ce gaz peut eˆtre observe´ dans le domaine des rayons-X mous et par l’interme´diaire
des raies d’absorption des e´le´ments tre`s fortements ionise´s qui le constituent comme [Ovi], [Nv]
et [Civ].
1.1.2 Gaz tie`de, neutre & ionise´
Les re´gions Hii, ou ne´buleuses gazeuses, tie`des (T ∼ 104 K) et ionise´es, ne repre´sentent que
∼ 0.1% du volume et ∼ 1% de la masse du milieu interstellaire. Souvent localise´es au voisinage
des e´toiles massives, l’e´mission continuum de ces re´gions peut eˆtre de type free-free, free-bound
ou, plus faiblement, a` deux photons. De plus, les re´gions Hii ont e´te´ observe´es a` l’aide des raies
de recombinaison radio de H et He ainsi que celles de C et S. Enfin, un certains nombre de
raies interdites y ont e´te´ identifie´es. Le milieu interstellaire contient e´galement une composante
de gaz tie`de, diffuse et ionise´e, repre´sentant 10% de son volume et de sa masse. Ces re´gions
peuvent provenir des re´gions Hii elles-meˆmes ou directement de l’ionisation du gaz neutre par
le rayonnement UV d’e´toiles chaudes isole´es. Cette composante diffuse est observe´e a` l’aide des
raies optiques de recombinaison et de structure fine de [Nii] ou [Sii]. Avec une fraction volumique
de ∼ 40%, la phase tie`de et neutre, dite de nuages diffus, est la deuxie`me composante principale
du milieux interstellaire et repre´sente 20% de sa masse. Ce gaz diffus inter-nuage est observe´
graˆce aux raies de recombinaison de l’hydroge`ne et plus particulie`rement les raies de Hi a` 21cm
et [Hα].
1.2 Gaz froid et neutre · · ·
Le gaz froid et neutre est une composante peu e´tendue (∼ 3% en volume) mais rend compte de
∼ 70% de la masse du milieu interstellaire dans la Voie Lacte´e. Cette phase peut eˆtre de´compose´e
en deux sous-phases, l’une, diffuse, est faite de gaz atomique, l’autre, beaucoup plus dense, rend
possible l’existence de mole´cules.
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Fig. 1.1 – Abondance des e´le´ments
CO,Ci,Cii, H2, Hii, Hi et HCN
dans le cas d’une re´gion de photo-
dissociation. L’e´toile, de type B3, est
situe´ a` 0.11pc a` gauche du nuage. Le
champ de rayonnement est de G0 =
2604, et la densite´ de 5 × 104cm−3.
Mathieu Compie`gne, d’apre`s le mo-
de`le de PDR de Meudon (Le Bourlot
2000)
1.2.1 Gaz atomique
Le gaz atomique, ou milieu interstellaire diffus, est un milieu peu dense (< nH >∼ 10 −
100 cm−3), chauffe´ a` des tempe´ratures T ≤ 100 K par le rayonnement UV ambiant duˆ a`
l’ensemble des e´toiles de la Galaxie. Ce rayonnement diffus est assez e´nerge´tique pour dissocier
la plus grande partie des mole´cules d’hydroge`ne pre´sentes dans le milieu interstellaire diffus.
Observer le gaz atomique
Dans notre galaxie, le principal constituant du gaz atomique, l’atome d’hydroge`ne neutre,
Hi, est concentre´ dans le plan galactique, comme le montre les observations de sa raie a` 21 cm en
e´mission ou en absorption, qui correspond a` la transition entre les deux sous-niveaux hyperfins
de l’e´tat fondamental de Hi. Les niveaux de la plupart des atomes composant le milieu interstel-
laire, et particulie`rement leurs niveaux fondamentaux, sont de´compose´s par l’inte´raction dites de
structure fine entre le moment orbital total des e´lectrons et leur spin total. Ainsi, les transitions
de structure fines interdites de [Ci], [Cii], [Oi], [Siii], [Sii] et [Feii] ont e´te´ observe´es dans le mi-
lieu interstellaire neutre. Par la suite, nous nous concentrerons sur une espe`ce particulie`rement
abondante, le carbone neutre.
Carbone atomique
Les raies de structure fine du carbone atomique neutre, [Ci], sont une source importante
d’information sur la physique et la chimie du milieu interstellaire. En effet, les raies de structure
fine de [Ci], [Cii] et [Oi] sont les principales sources de refroidissement du milieu interstellaire et
l’abondance moyenne du carbone neutre est de ∼ 10−5 relativement a` H2, c’est a` dire un facteur
10 avec la mole´cule de CO, la mole´cule la plus abondante dans le milieu interstellaire apre`s H2
(voir ci-dessous). La raie de structure fine 3P1 → 3P0 du carbone atomique est excite´e a` des
densite´s de n ≥ 500 cm−3 et a` des tempe´ratures T ≥ 24 K, elle trace principalement les phases
du milieu interstellaire ou` les mole´cules de CO ne sont pas excite´es car le milieu est peu dense,
ou sont dissocie´es par le rayonnement UV important des e´toiles. Le potentiel d’ionisation du
carbone neutre est proche de l’e´nergie de dissociation de la mole´cule de CO, ainsi l’e´mission [Ci]
provient principalement des interfaces entre les phases ionise´es, e´mettant en [Cii], et les phases
neutres, e´mettant en CO (voir fig. 1.1).
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1.2.2 Gaz mole´culaire
Le gaz mole´culaire est la composante la plus massive (40%) et la moins volumineuse (1%)
du milieu interstellaire dans une galaxie comme la Voie Lacte´e. La grande densite´ des nuages de
gaz mole´culaire fait e´cran au rayonnement ionisant et photo-dissociant des e´toiles permettant
l’existence de mole´cules. Organise´ en nuages mole´culaires tre`s denses, jusqu’a` > 106 cm−3 dans
les coeurs denses, et dont la tempe´rature peut descendre jusqu’a` 5 K, le gaz mole´culaire est
d’une tre`s grande importance dans la formation et l’e´volution des galaxies puisqu’il est le lieu
de la naissance des e´toiles, par effondrement gravitationnel.
Observer le gaz mole´culaire
Les mole´cules peuvent e´mettre un rayonnement selon trois types, e´lectronique ge´ne´ralement
dans l’UV lointain, vibrationnel principalement dans l’infrarouge proche ou rotationnel princi-
palement dans le domaine (sub)millime´trique. Aujourd’hui, plus de 120 mole´cules diffe´rentes ont
e´te´ de´tecte´es dans le milieu interstellaire et circumstellaire. Les transitions e´lectroniques de la
mole´cule la plus abondante, l’hydroge`ne, H2, ont e´te´ observe´es dans l’ultraviolet lointain, presque
toujours en absorption, par plusieurs fuse´es et satellites. Ces mesures ont notamment permis de
de´terminer le rapport d’abondance H2/H. D’autres mole´cules comme CO, OH, qui fut, en 1965,
la premie`re mole´cule de´tecte´e en e´mission dans le milieu interstellaire, CH, CH+, CN, C2 ou
CN ont pu eˆtre observe´es dans l’ultraviolet lointain ou l’infrarouge proche. La diffe´rence de ni-
veau d’e´nergie entre les quantifications des modes de vibration d’une mole´cule est a` l’origine des
transitions vibrationnelles. Chaque transition se de´compose en sous-raies de rotation, formant
une bande ro-vibrationnelle. Les transitions vibrationnelle de H2, CO ou H2O ont e´te´ observe´e,
pour les objets les plus brillants, en infrarouge depuis l’espace, ou au sol pour les raies dans
l’infrarouge proche. Cependant, la tempe´rature d’excitation du niveau vibrationnel le plus bas
est a` ∼ 500 K au dessus du niveau fondamental, et le niveau n’est donc peuple´ qu’a` proximite´
des re´gions Hii.
De par sa syme´trie, le moment dipolaire permanent de la mole´cule d’hydroge`ne est nul,
ses transitions rotationnelles dipolaires sont donc interdites. Cependant, l’abondance de H2 fait
que ses transitions de rotation quadrupolaires, extreˆmement peu probables, ont e´te´ observe´es
en infrarouge moyen au sol (Parmar et al. 1991) ou depuis l’espace (e.g. Rodr´ıguez-Ferna´ndez
et al. 2001). La difficulte´ d’observation de la mole´cule d’hydroge`ne ne permet donc pas son
utilisation pour e´tudier l’ensemble du gaz mole´culaire, on utilise donc d’autres mole´cules pour
tracer les nuages denses du milieu interstellaire, notamment CO, le monoxyde de carbone, CS ou
HCN, mole´cules dissyme´triques dont les transitions rotationnelles s’observent dans le domaine
millime´trique.
Monoxyde de carbone
Le monoxyde de carbone est la mole´cule la plus abondante, apre`s l’hydroge`ne, dans la phase
dense du milieu interstellaire, bien que son abondance soit tre`s faible, CO/H2 ≤ 10−4. Le mo-
noxyde de carbone peut facilement eˆtre excite´, meˆme a` des tempe´ratures de l’ordre de 10 K,
principalement par collisions avec les mole´cules d’hydroge`ne. Le faible moment dipolaire perma-
nent de la mole´cule CO en fait un traceur du gaz mole´culaire peu dense, sa densite´ critique, ou`
le taux de collision e´gale celui de-excitation, e´tant de ∼ 104 cm−3, lui permettant d’eˆtre excite´
a` des densite´ de n(H2) > 300 cm
−3.
118 Chapitre 1. Introduction
Luminosite´ des raies de CO La luminosite´ d’une raie de CO, LCO (W), s’obtient en in-
te´grant en fre´quence les luminosite´s monochromatiques Lνobs observe´es sur le profil de la raie.
Ainsi,
LCO =
∫
line
Lνrestdνrest = 4 π DL
2νobs/c
∫
line
Svdv, (1.1)
ou` DL est la distance (lumineuse) de la source, νobs la fre´quence centrale d’observation de la raie.
et Sv la densite´ de flux de la source observe´e, l’inte´grale de droite de´finissant alors l’intensite´
totale de la raie, FCO, souvent exprime´ en Jy km s
−1.
La luminosite´ d’une raie de CO est souvent exprime´e sous la forme de L′CO (K km s
−1 pc2)
comme le produit de la tempe´rature de brillance intrinse`que de la source inte´gre´e en vitesse,
Tb ∆V et de l’aire de la source, π R
2 = ΩS DA
2, dans le cas d’une source a` projection circulaire
dans le plan du ciel, ou` ΩS est l’angle solide de la source et DA sa distance angulaire. La
tempe´rature de brillance de la raie est observe´e avec un facteur de dilution (1 + z) que l’on doit
corriger. Ainsi, la luminosite´ d’une raie de CO peut eˆtre exprime´e comme
L′CO = ΩS∗BDL
2(1 + z)−3ICO, (1.2)
ou` ΩS∗B est l’angle solide de la source convolue´ avec le lobe du te´lescope et ICO est la tempe´rature
de brillance inte´gre´e de la raie, souvent exprime´e en K km s−1. Lorsque la source est beaucoup
plus petite que le lobe du te´lescope, ΩS∗B ≈ ΩB, on peut relier ces deux de´finitions par
LCO =
8πkνrest
3
c3
L′CO. (1.3)
ou` k est la constante de Boltzmann.
La seconde de´finition de la luminosite´ d’une raie de CO, L′CO, est souvent utilise´e car elle
permet directement d’avoir une ide´e des conditions physiques du gaz e´tudie´. En effet, le rapport
des L′CO de deux raies est directement la moyenne sur la source du rapport de leurs deux
tempe´ratures de brillance, ainsi, deux raies de meˆme tempe´rature de brillance, et dont les sources
auraient la meˆme taille, auront la meˆme L′CO, quelque soit la transition observe´e.
Masse de gaz mole´culaire
Il existe principalement quatres me´thodes permettant la de´termination des masses de gaz
mole´culaire. La premie`re se base sur l’e´mission de la poussie`re comme traceur du gaz mole´cu-
laire, cependant, cette me´thode repose sur la connaissance du rapport gaz/poussie`re, et de la
tempe´rature des poussie`res qui peuvent eˆtre de´licats a` de´terminer. L’observation des isotopes
plus rare de la mole´cule de CO, comme 13CO ou C18O, dont les raies sont optiquement minces
permet e´galement de de´duire la masse de gaz mole´culaire. Bien que cette me´thode ne´cessite la
connaissance du rapport 12C / 13C, souvent mal contraint, elle a permis de de´duire des facteurs
de conversion de N(H2) = χ I(CO), pour notre galaxie, avec χ = 2.2× 1020 cm−2(K km s−1)−1
(Dickman 1975), ce qui peut e´galement s’e´crire
M(H2) = X L
′
CO (1.4)
avec X = 3.5 M⊙ (K km s
−1pc2)−1. Une autre me´thode de de´termination de la masse de gaz
mole´culaire se base sur l’inte´raction des rayons cosmiques et de l’hydroge`ne mole´culaire qui
provoque l’e´mission de rayon γ dont l’intensite´ est proportionnelle au produit du flux des rayons
cosmiques par la densite´ de gaz. Cette me´thode, inde´pendante de la pre´ce´dente, permet d’obtenir
des valeurs de χ = 2.6−2.8×1020 cm−2(K km s−1)−1 pour notre galaxie (Bloemen et al. 1986).
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Enfin, l’application du the´ore`me du viriel sur les nuages mole´culaires du plan galactique
permet de calibrer la relation entre la luminosite´ CO et une mesure directe de la masse des
nuages mole´culaires. Ainsi, Solomon et al. (1987) ont e´tudie´ la relation entre la luminosite´ CO
et la masse des nuages mole´culaires de notre galaxie situe´s entre 2 et 15 kpc, et en de´duisent
la relation, MVT = 39 L
′
CO
(0.81±0.03) M⊙. Bien que non line´aire, cette relation, corrige´e de
l’abondance de l’he´lium, peut s’e´crire en suivant l’e´quation 1.4 avec X = 4.8 M⊙ (K km s
−1)−1
pour une masse de nuage typique deM = 5×105 M⊙. Ce coefficient varie seulement d’un facteur
< 2 pour des masses de nuages mole´culaires comprises entre 105 et 106 M⊙, ce qui repre´sente,
en masse, 90% des nuages de leur e´chantillons. L’indice de cette relation peut eˆtre explique´ par
la relation entre la largeur de raie et la taille des nuages qui, dans le cas de nuages en e´quilibre
gravitationnel, conduit a` la relation du type MVT = 43 L
′
CO
4/5 M⊙, en accord avec l’indice de
(0.81±0.03) ajuste´ sur les donne´es. De plus, cette hypothe`se de nuage en e´quilibre gravitationnel
permet de de´duire que les facteurs de conversion χ ou X varient comme le rapport de la racine
carre´ de la densite´ de H2 a` la tempe´rature de brillance du nuage, ∝ n(H2)1/2/TB (Radford et al.
1991). Les nuages mole´culaires des galaxies externes peuvent avoir diffe´rentes densite´s et/ou
diffe´rentes tempe´ratures de brillance, changeant ainsi les facteurs de conversion χ et X. Pour
la Voie Lacte´e, le facteur de conversion est estime´ a` X = 4.8M⊙ (K km s
−1)−1 (Solomon et al.
1987). Ce mode`le simple semble e´galement indiquer que le facteur de conversion CO-H2 ne varie
pas avec la me´tallicite´ du nuage. Cependant, Wilson (1995) et Arimoto et al. (1996) ont montre´
le contraire et que ce χ augmentait d’un facteur 4.6 quand la metallicite´ augmentait d’un facteur
10. Cette tendance n’est pas confirme´e par les e´tudes de Rosolowsky et al. (2003); Bolatto et al.
(2003) qui ne de´tectent pas de de´pendance en me´tallicite´ dans leurs e´chantillons.
Tracer le gaz mole´culaire dense
Les premiers niveaux de la mole´cule de CO, avec des densite´s critiques relativement faibles,
3 × 103 et 104 cm−3 pour, respectivement, les raies 1 → 0 et 2 → 1, sont des traceurs du gaz
mole´culaire relativement peu dense puisque ces niveaux peuvent eˆtre peuple´s avec des densite´s
relativement faibles, nH2 > 300 cm
−3. Pour caracte´riser le gaz plus dense, il est donc ne´cessaire
d’utiliser des raies de rotation plus e´leve´es ayant des densite´s critiques plus importante, 5 ×
104 cm−3 pour la transition CO (3→ 2). Il est e´galement possible d’utiliser d’autres mole´cules
ayant des dipoˆles e´lectriques permanents plus importants que CO, comme, par exemple, CS,
HCO+, HCN ou HNC, dont les densite´s critiques peuvent eˆtre de l’ordre de 107 cm−3. Dans la
Voie Lacte´e, une e´mission importante des mole´cules HCN et CS est pre´fe´rentiellement observe´e
dans le coeur des nuages mole´culaires, sites de formation stellaire, plutoˆt que dans les enveloppes
de nuages plus massifs mais moins denses (Helfer & Blitz 1997). L’observation de ces mole´cules
est rendue difficile par leur plus faible abondance dans le milieu interstellaire, HCN/H2 ∼ 3 10−7
et CS/H2 ∼ 2 10−8 dans les coeur denses (Blake et al. 1987). Ne´amoins, la mole´cule HCN est
utilise´e avec succe`s comme traceur de gaz mole´culaire dense.
1.3 · · · dans les galaxies infrarouges (ultra) lumineuses
De nombreux travaux se sont inte´resse´s a` l’e´tude du milieu interstellaire dans les galaxies
proches, les galaxies infrarouges lumineuses et les galaxies infrarouges ultra lumineuses. Je pre´-
sente ici les principaux re´sultats d’e´tudes suivant deux approches comple´mentaires ; les premie`res
en trac¸ant le gaz mole´culaire peu dense avec l’e´mission de la raie rotationnelle 1 → 0 du mo-
noxyde de carbone dans les galaxies isole´es ou en inte´raction (Solomon & Sage 1988), les galaxies
infrarouges lumineuses (LFIR > 10
11 L⊙) (Yao et al. 2003a,b) et dans les galaxies infrarouges
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ultra lumineuses (LFIR > 10
12 L⊙) (Solomon et al. 1997) ; l’autre en observant le gaz mole´culaire
dense trace´ par la raie rotationnelle 1 → 0 du cyanure d’hydroge`ne (HCN), dans les galaxies
spirales et les galaxies infrarouges ultra lumineuses (Gao & Solomon 2004b,a).
1.3.1 Gaz mole´culaire
Les travaux de Solomon & Sage (1988), Yao et al. (2003a) et Solomon et al. (1997) se
sont inte´resse´s a` l’e´mission de la raie CO (1 → 0) des galaxies IR du releve´ IRAS. L’e´tude de
Solomon & Sage (1988) a porte´e sur les galaxies infrarouge lumineuses, isole´es ou en inte´raction :
en classant les galaxies en suivant leur degre´ d’inte´raction, les auteurs ont confirme´ que le rapport
des luminosite´s infrarouges aux luminosite´s CO suivait le degre´ d’inte´raction des galaxies. Ainsi,
les galaxies fortement en inte´raction ont un rapport LFIR/LCO 9 fois plus important que les
galaxies isole´es, dont le rapport est similaire a` celui des nuages mole´culaires ge´ants de la Voie
Lacte´e. La masse de gaz mole´culaire e´tant relie´e a` la luminosite´ des raies de CO et la luminosite´
infrarouge lointain (FIR) e´tant une mesure du taux de formation stellaire (voir part. I), le rapport
LFIR/LCO peut eˆtre interpre´te´ comme un indicateur de l’efficacite´ de formation stellaire. Ainsi
les galaxies en inte´ractions seraient plus efficace pour former des e´toiles que les galaxies isole´es.
Des simulations nume´riques ont montre´ que les inte´ractions entre deux galaxies avaient pour
effet de concentrer le gaz au centre des galaxies sur un temps tre`s court. De telles concentrations
peuvent alors facilement induire un ou des e´pisodes de formation stellaire intense (Mihos &
Hernquist 1996).
Les proprie´te´s du gaz de monoxyde de carbone dans les galaxies infrarouges lumineuses ont
e´te´ e´tudie´es par Yao et al. (2003a), sur un e´chantillon de 60 objets selectionne´s dans le SCUBA
Local Universe Galaxy Survey (SLUGS), en observant les raies du CO (1→ 0) et CO (3→ 2).
L’e´mission continuum de cet e´chantillon a e´galement e´te´ observe´e dans le submillime´trique par
Dunne et al. (2000), permettant d’e´tudier les proprie´te´s d’e´mission des poussie`res dans ces
sources et notamment d’estimer leurs luminosite´s infrarouges lointains. Cette e´tude permet de
conclure qu’il existe une relation non line´aire entre LFIR et L
′
CO, de telle fac¸on que le rapport
LFIR/L
′
CO augmente lorsque LFIR augmente en suivant
logLCO(1→0) = (−0.9 ± 0.7) + (0.58 ± 0.07) logLFIR,
logLCO(3→2) = (−2.4 ± 0.5) + (0.70 ± 0.04) logLFIR.
Les valeurs pre´sente´es ici ont e´te´ calcule´es avec des hypothe`ses simplificatrices sur la taille
du lobe de l’antenne, les valeurs a` l’origine sont donc diffe´rentes de celles de´duites par d’autres
techniques sur des e´chantillons diffe´rents. En utilisant un mode`le Large Velocity Gradient (LVG),
Yao et al. (2003a) de´rivent un facteur de conversion χ = 2.7 × 1019 cm−2/K km s−1 pour une
abondance relative ZCO = CO/H2 = 10
−5 – correspondant a` X = 0.4 M⊙ (K km s
−1pc2)−1.
En changeant le rapport isotopique 12CO/13CO de leurs simulations, les auteurs de´duisent un
facteur de conversion plus e´leve´. Ainsi, a` partir de ces simulations, le facteur de conversion se situe
dans l’intervalle X = 0.4− 1.3 M⊙ (K km s−1pc2)−1 pour les galaxies infrarouges lumineuses.
L’e´tude de Solomon et al. (1997) e´tend ces travaux aux galaxies infrarouges ultra lumineuses –
Ultra luminous Infrared Galaxies (ULIRG) – du releve´ IRAS Bright Galaxy sample. La figure 1.2
pre´sente la luminosite´ infrarouge lointain de ces objets en fonction de leurs luminosite´s CO,
et, pour comparaison, les galaxies normales et en inte´raction de Solomon & Sage (1988). Les
ULIRGs pre´sentent un rapport LFIR/L
′
CO syste´matiquement plus e´leve´ que les galaxies normales
ou faiblement en inte´raction. En utilisant le facteur de conversion, M(H2)/L
′
CO, galactique de
4.8 M⊙/K km s
−1 pc2, les masses de gaz mole´culaire de´duites sont de l’ordre de 2−5 × 1010M⊙,
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Fig. 1.2 – Gauche : Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ CO 1→ 0, et de
la masse de gaz mole´culaire calcule´e en utilisant un facteur de conversion galactique. La droite
repre´sente la tendance de´termine´e par Solomon & Sage (1988) pour les galaxies normales ou
faiblement en inte´raction. Droite : Rapport LFIR/L
′
CO en fonction de la tempe´rature de corps
noir de´duite des rapports S60/S100. La ligne indique la valeur limite dans le cas de l’e´mission de
type corps noir, avec fv∆V = 300 km s
−1. Tire´ de Solomon et al. (1997).
vingt fois plus e´leve´es que la masse mole´culaire de la Voie Lacte´e a` l’inte´rieur du rayon solaire.
Solomon et al. pre´sentent e´galement un mode`le permettant d’expliquer la tendance de la relation
LFIR/L
′
CO. En effet, avec l’hypothe`se que les e´missions CO et FIR couvrent la meˆme surface, et
que la poussie`re et le gaz sont thermalise´s, et dans le cas limite d’une e´mission FIR comple`tement
opaque de type corps noir, on obtient
LFIR
LCO
=
σc3
2πkνCO3
Tdust
3
fv∆V
ou
LFIR
L′CO
= 4σ
Tdust
3
fv∆V
, (1.5)
ou` ∆V est la largeur de la raie de CO observe´e, et fv est un facteur de remplissage permettant de
tenir compte de l’inclinaison des sources sur le plan du ciel. La figure 1.2 pre´sente cette tendance
avec les ULIRGs de leur e´tude. Sur ce graphique, toutes les sources sont place´es sous la tendance
corps noir, ce qui peut eˆtre explique´ si la tempe´rature de brillance de la raie de CO diffe`re de
la tempe´rature des poussie`res, ou si les e´missions FIR et CO ne sont pas cospatiales ou enfin
si le facteur de remplissage fv n’est pas e´gal a` l’unite´. En estimant la taille d’e´mission CO et,
statistiquement, l’inclinaison des sources dans le plan du ciel, les auteurs ont compare´ les masses
dynamiques aux masses de gaz mole´culaire de´duites a` partir des luminosite´s CO en utilisant le
facteur de conversion galactique : ce facteur surestime d’un facteur 5 la masse de gaz mole´culaire
dans les ULIRGs. En effet, en e´tudiant des ULIRGs locaux, Downes & Solomon (1998) ont pu
re´soudre l’e´mission de CO, et, a` l’aide d’un mode`le de transfert, ont montre´ que cette e´mission
ne venait pas de nuages en e´quilibre gravitationnel, comme dans la Voie Lacte´e ou dans certaines
galaxies proches, mais plutoˆt d’un anneau de gaz de densite´ moyenne ∼ 500 cm−3, ayant des
tailles typiques de 300 a` 800 pc. A l’aide de ce mode`le, Downes & Solomon de´duisent un facteur
de conversion, X = 0.8 M⊙ (K km s
−1 pc2)−1, plus re´aliste pour les ULIRGs. Les masses de
gaz mole´culaire des ULIRGs sont ainsi de nouveau estime´es a` ∼ 0.4 − 1.5 × 1010 M⊙, avec un
rapport moyen LFIR/L
′
CO = 160 L⊙/K km s
−1 pc2 (Solomon et al. 1997). Les auteurs concluent
que de telles quantite´s de gaz conduisent ine´vitablement a` des flambe´es stellaires car les trous
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Fig. 1.3 – Gauche (centre) : Corre´lation entre la luminosite´ HCN (CO) et infrarouge des 65
galaxies e´tudie´es par Gao & Solomon (2004b). La ligne solide repre´sente un ajustement sur les
galaxies les moins lumineuses avec une pente unite´. Droite : Corre´lation entre les rapports
LIR/L
′
CO, trac¸ant l’efficacite´ de formation stellaire, et L
′
HCN/L
′
CO, trac¸ant la fraction de gaz
dense. Tire´ de Gao & Solomon (2004b)
noirs supermassifs n’ont pas le temps d’accre´ter rapidement autant de gaz (Downes & Solomon
1998). En effet, si le quasars accre´te de manie`re standard avec une efficacite´ de 20% du taux
d’accre´tion d’Eddington, dm/dt = 2 ∗ L/c2, les luminosite´s de 1012 M⊙ impliquerait des taux
d’accre´tion de 1 M⊙/yr, et ainsi seul 1% du gaz serait utilise´ par le quasar, en laissant 99% pour
la formation stellaire.
1.3.2 Gaz mole´culaire dense
Le gaz mole´culaire dense dans les galaxies infrarouges lumineuses et ultra lumineuses a re´cem-
ment e´te´ e´tudie´ par Gao & Solomon (2004a,b), en observant la raie HCN 1→ 0 d’un e´chantillon
significatif de galaxies pour lesquelles existaient e´galement des observations dans l’infrarouge
lointain et de la raie de CO 1 → 0. La luminosite´ infrarouge est fortement correle´e avec la
luminosite´ de la raie HCN avec un rapport quasi constant LIR/L
′
HCN = 900 L⊙/K km s
−1 pc2.
Cette corre´lation line´aire entre la luminosite´ infrarouge et la luminosite´ de la raie HCN met en
e´vidence le fait que le taux de formation stellaire, trace´ par la luminosite´ infrarouge, de´pend plus
de la quantite´ de gaz dense, trace´ par la mole´cule HCN que de la quantite´ de gaz mole´culaire
total trace´ par la mole´cule CO. La relation LFIR/L
′
CO n’e´tant pas line´aire, les ULIRGs voient
leur rapport anormalement e´leve´ par rapport aux galaxies moins lumineuses. Cela pourrait eˆtre
interpre´te´ comme une contribution a` la luminosite´ infrarouge d’une composante de poussie`re
chaude, directement chauffe´e par le noyau actif (AGN). Ainsi, la contribution de la poussie`re
chauffe´e de l’AGN pourrait expliquer l’e´le´vation du rapport LFIR/L
′
CO et la non-line´arite´ de
leur relation. Cependant, cette hypothe`se est invalide´e par la corre´lation line´aire suivie par la
luminosite´ infrarouge et le gaz dense, la fraction de gaz dense devenant un indicateur de flambe´e
stellaire. La figure 1.3 pre´sente les re´sultats principaux de cette e´tude, avec la corre´lation line´aire
entre luminosite´ IR et HCN, qui peut s’e´crire comme logLIR = 2.9+ (1.00± 0.05) logLHCN, et
la corre´lation non-line´aire entre les luminosite´ IR et CO. Les auteurs se sont e´galement inte´res-
se´s a` la corre´lation entre les rapports LIR/L
′
CO, repre´sentant l’efficacite´ de formation stellaire,
et L′HCN/L
′
CO, repre´sentant la fraction de gaz dense. L’efficacite´ de formation stellaire de´pend
ainsi directement de la fraction de gaz dense. En normalisant la luminosite´ infrarouge lointain
et HCN par L′CO, la relation entre luminosite´ IR et HCN est inde´pendante d’un possible effet
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Fig. 1.4 – Premie`re de´tection d’une raie ro-
tationnelle de CO dans un quasar a` grand
de´calage spectral, IRAS F10214+4724 a`
z = 2.29. Les deux spectres correspondent
respectivement aux travaux de Brown &
vanden Bout (1992a) et Solomon et al.
(1992) et ont e´te´ ramene´ a` une fre´quence
de re´fe´rence de 105.2 GHz.
de distance ou de taille, et re´ve`le la nature de leur relation.
1.4 · · · dans les quasars a` grand de´calage spectral
La premie`re de´tection d’une raie du gaz mole´culaire dans un objet a` grand de´calage spec-
tral a e´te´ rapporte´e par Brown & vanden Bout (1992a,b), en de´tectant la raie de CO 3 → 2 a`
3 mm dans la galaxie infrarouge ultralumineuse IRAS F10214+4724, amplifie´e gravitationnel-
lement, a` z = 2.29. Cette de´tection a ensuite e´te´ confirme´e par Solomon et al. (1992) (fig. 1.4).
De´montrant la faisabilite´ de telles de´tections, ces travaux ont ouvert la voie de l’e´tude du gaz
mole´culaire dense et chaud dans les objets a` grand de´calage spectral et ont permis d’ouvrir la
voie a` l’e´tude du milieu interstellaire a` des e´poques tre`s recule´es. Les de´tections de multiples raies
rotationnelles du monoxyde de carbone sont maintenant comple´te´es par quelques de´tections des
raies rotationnelles du cyanure d’hydroge`ne et, pour quelques rares objets, des raies de structure
fine du carbone neutre.
1.4.1 Gaz mole´culaire
De`s 1992, les de´tections des raies rotationnelles de CO 3 → 2, 4 → 3, et 6 → 5 dans IRAS
F10214+4724 ont permis de de´duire des densite´s de gaz mole´culaire tre`s importantes de l’ordre
de n(H2) ∼ 3−10×103 cm−3, si la tempe´rature cine´tique du gaz est dans l’intervalle 30−200 K.
Cela permet de de´terminer des masses de gaz mole´culaire, de l’ordre de M(H2) = 1× 1011 M⊙,
60 fois plus que dans la Voie Lacte´e (Solomon et al. 1992). La grande quantite´ de gaz mole´culaire
trouve´e dans cet objet est un indice supple´mentaire de la pre´sence d’une activite´ de formation
stellaire importante a` grand de´calage spectral. Cependant, le coefficient de conversion X utilise´
e´tait celui de la Voie Lacte´e, inapproprie´ pour les galaxies infrarouge ultra lumineuses. De plus,
IRAS F10214+4724 est fortement amplifie´e gravitationnellement, d’un facteur maintenant
estime´ a` 13 (Barvainis & Ivison 2002), re´duisant d’autant cette estimation.
La figure 1.5 pre´sente la fre´quence des raies de CO en fonction du de´calage spectral, ainsi
que les bandes passantes disponibles sur les instruments qui ont servi a` de´tecter la majorite´
des sources a` grand de´calage spectral, le Plateau de Bure et le VLA. Ainsi, la combinaison
des feneˆtres atmosphe´riques et la sensibilite´ des instruments actuels permettent de de´tecter les
transitions, le plus souvent des niveaux e´leve´s, de la raie de CO dans les objets a` grand de´calage
spectral.
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Fig. 1.5 – Fre´quence des raies rotationnelles de la mole´cule CO et HCN en fonction du de´calage spectral. Les bandes passantes du
PdB et du VLA sont e´galement pre´sente´es. Les principales raies de rotation de CO et HCN observe´es a` grand de´calage spectral sont
surligne´es.
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Cependant, en construisant un mode`le a` deux composantes de gaz et de poussie`res, une
chaude et une tie`de, Combes et al. (1999) ont montre´ que les raies d’e´missions de CO ne be´ne´-
ficiaient pas d’un effet de correction K-inverse aussi important que dans le cas de la poussie`re,
re´duisant ainsi la possibilite´ actuelle d’observer des raies de CO a` tre`s grand de´calage spec-
tral. Cependant, le de´calage spectral des raies permet de sonder, a` une fre´quences donne´e, des
transitions d’ordres plus e´leve´s qui sont plus excite´es contrebalanc¸ant en partie cet effet de dis-
tance. La faible largeur de bande des instruments actuels ne´cessite une estimation pre´alable du
de´calage spectral syste´mique des sources e´tudie´es. En effet, dans le cas du Plateau de Bure, la
largeur de bande instantane´e disponible a` 96 GHz est de ∆ν ∼ 580 MHz, ce qui correspond a`
une couverture en vitesse de 1800 km s−1 ou une couverture en de´calage spectral de 0.02 pour
une source a` z = 2.6, limitant se´rieusement la possibilite´ de de´tection d’une raie d’e´mission au
de´calage spectral incertain.
Malgre´ cela, de nombreuses raies de CO ont pu eˆtre observe´es, notamment dans les quasars
a` grand de´calage spectral pour lesquels une estimation du de´calage spectral syste´mique est pos-
sible a` partir des raies d’e´mission observe´es en optique. Au de´but de l’anne´e 2002, 16 sources a`
grand de´calage spectral e´taient de´tecte´es, souvent amplifie´es gravitationnellement, aidant ainsi
leur de´tection (Combes 2002). Les sources de´tecte´es comprenaient une majorite´ de quasars tel
que le tre`fle a` quatre feuilles (Cloverleaf ) H 1413+117, a` z = 2.558, Br 1202-0725 a` z = 4.69
ou encore APM 08279+5255 a` z = 3.911. La de´tection de raies rotationnelles de niveaux e´leve´s
est indicateur d’un milieu chaud et dense seul capable d’exciter la mole´cule de CO a` de telles
e´nergies. Ces observations re´ve`lent la pre´sence de re´servoirs importants de gaz mole´culaire. Com-
bine´es avec la de´tection d’une quantite´ importante de poussie`re elles sont autant d’indicateurs
de la pre´sence de flambe´es d’e´toiles massive dans ces sources.
Apre`s Br 1202-0725, Pss 2322+1944, un quasar optiquement tre`s lumineux a` z = 4.12,
est la source a` grand de´calage spectral pre´sentant le plus de de´tection de transitions diffe´rentes
de la mole´cule de CO. Ainsi, Cox et al. (2002) pre´sentent les observations des raies de CO
4 → 3 et 5 → 4. En plus d’apporter des informations sur l’e´mission continuum des poussie`res,
compatible avec l’e´mission d’un corps noir a` Tdust = 47 K, modifie´ avec une e´missivite´ en ∝ ν1.6,
la de´tection des deux raies permet de de´terminer la densite´ de gaz mole´culaire, de l’ordre de
103.5−4.1 cm−3 pour une tempe´rature cine´tique du gaz dans l’intervalle 40− 100 K. Les masses
de gaz mole´culaire de´duites de ces observations sont de l’ordre de 1011 M⊙. De telles masses de
gaz mole´culaire sont e´galement observe´es pour la plupart des quasars a` grand de´calage spectral,
indicateur d’une formation stellaire massive. Le nombre important des raies observe´es dans
Pss 2322+19444 permet d’effectuer des e´tudes de type LVG et de remonter aux conditions
physique du gaz mole´culaire dans ce quasar. La figure 1.6 pre´sente l’ensemble des raies de CO
observe´es sur cette source. En utilisant une tempe´rature cine´tique de Tkin = 47 K, Carilli et al.
(2002) en de´duisent une densite´ de n(H2) = 5 × 103 cm−3, indiquant que l’e´mission de CO
de Pss 2322+1944 est domine´ par un gaz plutoˆt diffus compare´ a` d’autres sources a` grand
de´calage spectral.
De plus, Carilli et al. (2003) ont re´solu l’e´mission de la raie mole´culaire CO 2 → 1 et son
e´mission radio continuum en un anneau d’Einstein de 1′′.5 de diame`tre (fig. 1.7). Le mode`le
propose´ pour rendre compte de ces observations de´crit l’e´mission de Pss 2322+1944 par un
disque de formation stellaire de 2 kpc. Ces observations fournissent ainsi une e´vidence directe
d’une formation stellaire tre`s active, avec des taux de formation stellaire de ∼ 900 M⊙ yr−1 dans
une source a` z ≥ 4.
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Fig. 1.6 – Flux inte´gre´ en vitesse
de l’e´mission des raies de CO ob-
serve´es dans Pss 2322+1944 (cercle
plein). Les raies de Br 1202-0725,
un quasars a` z = 4.7 (carre´ vide),
et Bri 1335-0417, un quasars a`
z = 4.4 (triangle ouvert), sont e´gale-
ment repre´sente´es, ainsi que les ob-
servations de la Voie Lacte´e (tri-
angle pleins) et celles de M82 (ronds
vides). Les pointille´s repre´sentent un
mode`le LVG avec Tkin = 47 K et
n(H2) = 5×103 cm−3. (tire´ de Carilli
et al. 2002)
Fig. 1.7 – E´mission inte´gre´e de la
raie CO 2 → 1 de Pss 2322+1944
observe´e avec le VLA. Les croix
pre´sentent les positions des deux
sources optiques. Le lobe synthe´-
tique, pre´sente´ dans le coin infe´rieur
gauche, est de 0′′.63× 0′′.55 avec un
angle de 30◦. L’e´mission est claire-
ment re´solue en un anneau d’Ein-
stein, caracte´ristique d’une e´mission
amplifie´e (voir texte). (adapte´ de Ca-
rilli et al. 2003)
1.4. · · · dans les quasars a` grand de´calage spectral 127
1.4.2 Gaz mole´culaire dense
Du fait de sa difficulte´, la recherche de gaz dense dans les quasars a` grand de´calage spectral
s’est concentre´e sur la de´tection des raies rotationnelles de HCN des quasars les plus lumineux
dont on connaˆıt le de´calage spectral syste´mique par une ou des observations de raies de CO. Le
faible rapport HCN/CO, la limite de sensibilite´ des de´tecteurs actuels et l’opacite´ atmosphe´rique
rend leurs de´tections de´licates avec les instruments actuels, meˆme dans le cas de sources haute-
ment amplifie´es. Ainsi, Barvainis et al. (1997) ont rapporte´ pour la premie`re fois une de´tection
de la raie HCN 4 → 3 dans le tre`fle a` quatre feuilles. Cette de´tection n’e´tait que marginale,
et c’est pourquoi la premie`re de´tection robuste de la raie HCN 1 → 0 n’a e´te´ confirme´e que
re´cemment par Solomon et al. (2003) dans cette source(H1413+117) a` z = 2.6, puis e´tendue
par Solomon et al. (2004), a` la de´tection de la raie HCN 1 → 0 dans IRAS F10214+4724 a`
z = 2.3.
Ces observations ont conduit a` la de´couverte de quantite´s importantes de gaz mole´culaire
dense, avec par exemple une masse estime´e a` 2×1010 M⊙ pour le tre`fle a` quatre feuilles (Solomon
et al. 2003). De telles quantite´s de gaz mole´culaire dense confirme l’hypothe`se de formation
stellaire massive dans les quasars a` grand de´calage spectral. La fraction de gaz dense dans
H1413+117, L′HCN/L
′
CO = 0.07 ± 0.01 est bien plus faible que dans la galaxie Arp 220, enfin
le rapport LFIR/L
′
HCN est tre`s supe´rieur a` celui des galaxies a` flambe´es d’e´toiles locales, ce qui
indiquerait que cette corre´lation vue localement par Gao & Solomon (2004b) n’est pas suivie a`
grand de´calage spectral. Cependant, la SED de H1413+117 peut eˆtre de´crite par l’e´mission de
deux composantes de poussie`res, tie`de et chaude, et le rapport LFIR/L
′
HCN est lui en accord avec
la corre´lation vue localement, ce qui tend a` montrer que la poussie`re tie`de est pre´fe´rentiellement
chauffe´e par la flambe´e stellaire, tandis que la poussie`re chaude est elle chauffe´e par l’AGN.
Le chapitre 4 discute de la de´tection de la raie HCN 1→ 0 dans J1409+5628, ainsi que de
la comparaison des quasars a` grand de´calage spectral de´tecte´s en HCN avec les sources locales
de l’e´chantillon de Gao & Solomon (2004b).
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Le quasar J140955.5+562827 du catalogue Ve´ron-Cetty & Ve´ron (2003) (J1409+5628)
a` z = 2.58, optiquement lumineux (MB = −28.4), est la source la plus brillante du releve´ a`
z ∼ 2 effectue´ par Omont et al. (2003). Avec une luminosite´ infrarouge estime´e a` 4 × 1013 L⊙,
J1409+5628 est le quasar a` grand de´calage spectral le plus lumineux de´tecte´ a` ce jour apre`sApm
08279+5255, ce dernier e´tant tre`s amplifie´ gravitationnellement : Si les poussie`res qui e´mettent
ce rayonnement infrarouge sont chauffe´es par les e´toiles jeunes de la galaxie hoˆte, et re´e´mettent
tout le rayonnement stellaire, on estime un taux de formation stellaire de quelques 1000 M⊙ yr
−1
(voir chap. 1, partie I). De grandes quantite´s de gaz mole´culaire sont donc ne´cessaires afin
d’alimenter une telle formation stellaire.
Dans ce chapitre, je pre´sente des observations du quasar J1409+5628 qui ont e´te´ effectue´es
avec le Plateau de Bure (PdB) pour rechercher l’e´mission CO, le Very Large Array (VLA) et
le Very Long Baseline Array (VLBA) pour e´tudier l’e´mission radio. En plus de de´terminer le
de´calage spectral syste´mique de cet objet, ces observations ont permis de poser des contraintes
sur la masse de gaz mole´culaire pre´sent dans la galaxie hoˆte, et la nature de son e´mission
infrarouge lointain qui semble eˆtre due a` l’e´mission de poussie`res chauffe´es par des flambe´es
d’e´toiles. Cette e´tude a conduit a` une publication dans la revue A&A pre´sente´e en fin de chapitre
(Beelen et al. 2004).
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2.1 Observations
Je pre´sente ici rapidement le de´roulement de chaque se´rie d’observations bien que je n’ai e´te´
implique´ tre`s fortement que dans la re´duction des donne´es du PdBI. La re´duction des donne´es
du VLA a e´te´ effectue´e par Andrea O. Petric, et celle du VLBA par Emmanuel Momjian.
2.1.1 Plateau de Bure
Les observations a` l’interfe´rome`tre du plateau de Bure ont eu lieu de mai a` juin 2002 et
de janvier a` mars 2003. Les configurations compacte, D, et interme´diaire, B, ont e´te´ utilise´es,
ainsi que des configurations non standards comprises entre la configuration D et B, avec un
nombre d’antennes compris entre 4 et 6, conduisant a` une bonne couverture du plan-uv avec
des lignes de base allant de 24 a` 400m. Les lobes synthe´tiques re´sultants ont des largeurs a`
mi-hauteur de 2′′44× 1′′65 avec un angle de 60◦a` 3.1 mm et 1′′01× 0′′55 avec un angle de 52◦a`
1.3 mm. Les re´cepteurs double fre´quence du PdB ont e´te´ utilise´s pour chercher simultane´ment
la raie d’e´mission du CO(3→2) a` ≈ 3 mm et l’e´mission continuum, puis la raie de CO(7→6),
a` ≈ 1 mm. Pendant la premie`re se´rie d’observations, le re´cepteur a` 3 mm a e´te´ re´gle´ a` une
fre´quence centrale de 96.780 GHz, correspondant a` l’e´mission de la raie de CO(3→2) a` un
de´calage spectral de z = 2.5730. La raie de CO(3→2) a e´te´ de´tecte´e de manie`re marginale en
bord de bande, proche du de´calage spectral de la raie Lyman-α vue en absorption a` z = 2.5858
dans le spectre optique de J1409+5628 (Korista et al. 1993; Barlow & Junkkarinen 1994). Nous
avons donc re´gle´ le re´cepteur a` 3 mm a` 96.505 GHz, correspondant au de´calage spectral de la
raie marginalement de´tecte´e, et, simultane´ment, nous avons ainsi pu re´gler le re´cepteur a` 1 mm
a` 225.198 GHz correspondant a` la raie de CO(7→6).
Les donne´es ont e´te´ calibre´es et re´duites en utilisant la suite de logiciels GILDAS, de´veloppe´s
par l’IRAM. Pendant la calibration, nous avons retire´, pour chaque session d’observations, les
antennes pre´sentant des efficacite´s ou des tempe´ratures syste`me anormales, ainsi que les donne´es
acquises pendant de mauvaises conditions atmosphe´riques. Apre`s une calibration en amplitude
et en phase de chaque session, l’ensemble des donne´es a e´te´ combine´ en un seul cube de donne´es a`
re´solution maximale. La calibration en flux a e´te´ effectue´e sur les sources de calibration standard
au PdB, a` savoir, 3C 273, CRL 618 ou MWC 349. Un soin particulier a e´te´ apporte´ a` la
ve´rification de la variabilite´ de ces sources sur l’intervalle de temps important qui se´parait les
deux sessions d’observation. Au final, les cubes de donne´es retenues repre´sentent 52 et 27 heures
d’inte´gration sur la source, respectivement a` 3.1 et 1.3 mm.
2.1.2 Very Large Array
J1409+5628 a e´te´ observe´ a` 1.4 GHz avec le VLA en double polarisation sur une bande
large de 100 MHz, en configuration A, la plus e´tendue, avec une ligne de base maximale de
30 km. La temps d’inte´gration total sur la source a` e´te´ de 2 heures. L’ensemble des donne´es a
e´te´ auto-calibre´ sur les sources de champs fortes. La calibration absolue en densite´ de flux a e´te´
effectue´e sur 3C 286. Les donne´es ont e´te´ calibre´es, re´duites et image´es a` l’aide du logiciel AIPS.
Le carte finale a un niveau de bruit de 16 µJy, correspondant au niveau the´orique attendu. Le
lobe synthe´tique re´sultant est quasi circulaire avec des largeurs a` mi hauteur de 1′′7× 1′′5 avec
un angle de 5◦.
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2.1.3 Very Long Baseline Array
Les observations de J1409+5628 avec le VLBA ont eu lieu les 9 mars et 7 avril 2003, pour
un total de 14 heures d’inte´gration en utilisant un mode continuum a` 1.4 GHz. La source radio
J1408+5613 a e´te´ utilise´e comme re´fe´rence pour la phase avec un cycle de 3.5 minutes. Un
certain nombre de tests ont e´te´ effectue´s pour tester la cohe´rence de phase avec les sources
J1408+5613 et J1419+5423. Elle s’est trouve´e eˆtre cohe´rente a` plus de 95% durant toute la
dure´e des observations. Le lobe synthe´tique re´sultant e´tait de 12.5mas × 6.7mas avec un angle
de −9◦. La limite des espacements courts du VLBA filtre toute structure spatiale plus grande
de 0′′15.
2.2 Re´sultats
2.2.1 Gaz mole´culaire
Pour extraire les spectres de J1409+5628, nous avons tout d’abord construit un cube de
donne´es inte´gre´es en vitesses afin de connaˆıtre la position millime´trique de la source. Un ajuste-
ment d’une source ponctuelle directement dans le plan-uv, permet de retrouver les spectres de
J1409+5628, en e´vitant tout les proble`mes de convolution/de´convolution. Les cartes inte´gre´es
en vitesse de l’e´mission des raies CO(3→2) et CO(7→6) sont pre´sente´es sur la figure 2.1, et les
spectres correspondants sur la figure 2.2. Des ajustements de source ponctuelle dans le plan-uv
des cartes inte´gre´es en vitesse montrent que, aux incertitudes pre`s, l’e´mission CO et le conti-
nuum a` 1.3 mm sont centre´s a` 14h09m55s.5 +56◦28′26′′.4 (J2000), co¨ıncidant avec la position IR
proche du catalogue 2Mass. A` la re´solution des observations a` 1.3 mm, l’e´mission de la raie de
CO(7→6) n’est pas re´solue. Ceci est montre´ par des ajustements de gaussiennes circulaires ou
elliptiques dans le plan-uv ou directement en regardant les visibilite´s en fonction de la fre´quence
spatiale. Au de´calage spectral de J1409+5628, la taille du lobe synthe´tique des observations de
la raie de CO(7→6) correspond a` une taille line´aire de 5 kpc.
Le spectre d’e´mission de la raie de CO(3→2) a e´te´ ajuste´ avec un profil gaussien ou`, la fre´-
quence centrale d’e´mission (νobs), la largeur a` mi-hauter (∆vFWHM), la densite´ de flux continuum
(Sν), et l’e´mission inte´gre´e de la raie de CO (ICO) sont des parame`tres libres. Le pic d’e´mission
de la raie est ensuite de´duit de ces parame`tres. Cette approche n’utilise aucun a` priori sur la
largeur de la raie et permet d’utiliser toute l’information disponible pour de´terminer la densite´
de flux du continuum. De plus, puisque l’ajustement se fait sur le flux inte´gre´ de la raie, on
minimise son incertitude par rapport a` un ajustement fait sur le pic d’intensite´ dont on de´dui-
rait ensuite le flux inte´gre´. A` 3.1 mm, l’e´mission de CO(3→2) est de´tecte´e a` un niveau > 10σ
sur l’intensite´ inte´gre´e tandis que la densite´ de flux continuum n’est pas de´tecte´, a` 1.6σ, avec
S96GHz = 0.3± 0.2 mJy. Les donne´es utiles a` 1.3 mm sont moins nombreuses qu’a` 3.1 mm, leur
bruit est donc supe´rieur. Pour ajuster la raie de CO(7→6) dans les donne´es a` 1.3 mm, nous
avons donc utilise´ la position et la largeur de la raie trouve´e a` 3.1 mm. De cette fac¸on la raie
de CO(7→6) est de´tecte´e a` 3.8σ au dessus d’une e´mission continnum a` S225GHz = 6 ± 2 mJy.
Cependant, lorsque l’ajustement est effectue´ en laissant la position et la largeur de la raie en
parame`tre libre, le flux inte´gre´ de la raie n’est plus alors de´tecte´ qu’avec une niveau de 2.3σ. Les
re´sultats de ces ajustements sur les raies de CO(3→2) et CO(7→6) sont re´sume´s par la table 2.1.
2.2.2 Emission radio non thermique
L’e´mission radio a` 1.4 GHz est de´tecte´e avec le VLA, qui avec une re´solution de 1′′.7 ×
1′′.5 ne re´soud pas l’e´mission de J1409+5628. La position radio de la source co¨ıncide, aux
2.2. Re´sultats 131
Fig. 2.1 – Gauche : Carte inte´gre´e en vitesse de l’e´mission de la raie CO(3→2) de J1409+5628.
Le pas des contours est de 0.3 mJy/beam, correspondant a` 2σ, les contours pointille´s sont
ne´gatifs. Droite : Carte inte´gre´e en vitesse de l’e´mission de la raie CO(3→2) et du continuum
a` 1.3 mm de J1409+5628. Le pas des contours est de 2mJy/beam, correspondant a` 2σ. Pour
les deux figures, la croix correspondant a` la position optique du catalogue 2Mass et le lobe
synthe´tique est pre´sente´ dans le coin en bas a` gauche
Fig. 2.2 – Spectres de la raie d’e´mis-
sion CO(3→2) et CO(7→6) de J1409+5628
a`, respectivement, une re´solution de 56 et
76 km s−1. Le de´calage en vitesse correspon-
dant aux fre´quences et de´calages spectraux lis-
te´s table 2.1. Les barres d’erreurs repre´sentes
les incertitudes statistiques de l’ajustement
dans le plan-uv. Les lignes pointille´es repre´-
sentent les ajustement des raies, le trait tiret
pointille´ repre´sente l’ajustement fait en lais-
sant libre la position et la largeur de la raie.
(voir texte).
Tab. 2.1 – Proprie´te´s des raies d’e´missions de CO observe´es sur J1409+5628
Raie νobs zCO pic ∆vFWHM Sν ICO
[GHz] [mJy] [km s−1] [mJy] [Jy km s−1]
CO(3→2) 96.504 2.5832 ± 0.0001 6± 1 367 ± 33 < 0.5† 2.3± 0.2
CO(7→6) 225.1197 ⋄ 10± 3 ⋄ 6± 2 4.1± 1.0
CO(7→6) 225.1197 ⋄ 10± 8 265 ± 87 7± 2 3.0± 1.3
Notes – † limite supe´rieure a` 3σ. ⋄ en utilisant le parame`tre correspondant de la raie de CO(3→3)
(voir texte).
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incertitudes pre`s, avec les positions optiques et CO avec une densite´ de flux a` 1.4 GHz de
S1.4GHz = 0.920 ± 0.022 mJy. Par contre, les observations VLBA, que ce soit a` la re´solution
native de 12.5mas × 6.7mas ou de´grade´es a` la re´solution de 34mas × 28mas, ne de´tectent pas
d’e´mission a` la position radio de J1409+5628 avec, respectivement, des limites supe´rieures a`
1σ de 46 µJy/beam et 72 µJy/beam.
2.3 Discussion
2.3.1 De´calage spectral
Le de´calage spectral de´duit a` partir des raies d’e´mission de CO doit correspondre au de´calage
spectral syste´mique de la galaxie hoˆte de J1409+5628 puisque il trace le gaz mole´culaire associe´
au quasar et non le gaz ionise´ au coeur de processus e´nerge´tique lie´ au noyau actif lui-meˆme. Le
de´calage spectral de´duit de l’e´mission de CO(3→2), zCO = 2.5832 ± 0.0001, est dans la partie
supe´rieure de l’intervalle de´duit des mesures optiques et est proche du de´calage spectral d’une
raie d’absorption forte de Lyman-α vue dans le spectre optique (Korista et al. 1993; Barlow &
Junkkarinen 1994). Cette raie en absorption est associe´e avec une raie en absorption e´troite de
Civ indicateur que ce gaz ne fait pas partie de la foreˆt Lyman-alpha, mais plutoˆt de la galaxie
hoˆte. Ce re´sultat est en accord avec des e´tudes pre´ce´dentes qui montrent que de telles raies en
absorption de Civ ne sont pas lie´s au noyau actif mais plutoˆt a` la galaxie hoˆte (Petitjean &
Bergeron 1994). Le de´calage spectral syste´mique de´duit des observations de CO est de´cale´ vers
le rouge de 1800 kms−1 par rapport a` ceux lie´s a` l’e´mission de Civ, un ordre de grandeur de la
diffe´rence e´galement trouve´ dans les quasars du SDSS par Richards et al. (2002).
2.3.2 Gaz mole´culaire
Les flux des raies inte´gre´s en vitesse permettent de calculer la luminosite´ des raies de
CO, avec, respectivement pour les raies de CO(3→2) et CO(7→6), L′CO(3→2) = (8.2 ± 0.6) ×
1010 K km s−1 pc2 et L′CO(7→6) = (2.6±0.7)×1010 K km s−1 pc2. Le rapport LCO(7→6)/LCO(3→2)
est compatible avec celui trouve´ dans d’autres sources a` grand de´calage spectral, et, dans l’ap-
proximation d’e´quilibre thermique local (Local Thermal Equilibrium - LTE ) et e´mission optique-
ment e´paisse, correspond a` une tempe´rature cine´tique ∼ 20 K. Cependant, les incertitudes des
luminosite´s CO ne permettent pas de fixer des contraintes fortes sur la tempe´rature cine´tique.
Avec l’hypothe`se d’une tempe´rature de brillance constante entre CO(3→2) et CO(1→0) et en
utilisant le facteur de conversion χCO = 0.8 M⊙ (K km s
−1 pc2), la luminosite´ de CO(3→2)
correspond a` une masse de gaz mole´culaire de M(H2) = 6.6× 1010M⊙.
2.3.3 Activite´ de formation stellaire
En utilisant un indice spectral de −0.8, la densite´ de flux a` 1.4 GHz peut eˆtre extrapole´e
pour obtenir la luminosite´ monochromatique a` 1.4 GHz dans le re´fe´rentiel au repos. Avec une
estimation de la luminosite´ infrarouge lointain base´e sur la densite´ de flux a` 250 GHz on peut
estimer le rapport infrarouge-radio q = 2.01 que l’on peut comparer a` la valeur q = 2.3 ± 0.3
trouve´ par Yun et al. (2001) dans l’IRAS 2 Jy sample. Cependant, des mesures plus re´centes a`
350 µm et a` 5 GHz permettent d’ajuster l’indice spectral radio, a` α0 = −1.0±0.1 et la luminosite´
infrarouge lointain de manie`re plus pre´cise. On peut alors en de´duire avec moins d’hypothe`se
le rapport infrarouge-radio a` q = 1.96 ± 0.12 (pour plus de de´tails, voir chap. 2 part. I). Le
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rapport infrarouge-radio de J1409+5628 est donc compatible avec le rapport moyen des sources
a` flambe´es d’e´toiles de l’IRAS 2Jy sample.
Le rapport entre les luminosite´s infrarouge lointain et CO(1→0) de J1409+5628 est de
LFIR/L
′
CO(1→0) ≈ 500 L⊙ (K km s−1 pc2)−1 est le´ge`rement supe´rieur aux valeurs trouve´es pour
les galaxies locales infrarouges ultralumineuses (Solomon et al. 1997), en accord avec les valeurs
trouve´es pour les autres quasars a` grand de´calage spectral (Cox et al. 2002).
Les observations VLBA, filtrant toutes les structures spatiales avec une e´chelles plus grande
que 0′′.15, montrent que l’e´mission radio continuum est distribue´e sur une e´chelle plus grande
que 1 kpc. De plus, les observations PdB ou VLA indiquent que la taille de la re´gion e´mettant
en CO ou en radio est plus petite que 5 kpc. Si le CO et le continuum radio proviennent de
re´gions coplanaires, ces limites sont compatibles avec un sce´nario ou` l’activite´ de formation
stellaire est confine´e dans un disque ou un tore dont les dimensions sont comprises entre 1 et
5 kpc. Des structures similaires avec des tailles de quelques kpc sont observe´es dans les sources
Pss 2322+1944 (Carilli et al. 2003) ou le Cloverleaf (Venturini & Solomon 2003).
L’observation a` tre`s grande re´solution spatiale de J1409+5628 a` l’aide du VLBA est diffe´-
rent de celles effectue´es par Momjian et al. (2004) en e´tudiant l’e´mission de trois quasars radio
faible a` grand de´calage spectral. Dans ces sources a` z > 4, l’e´mission radio est domine´e par
l’AGN lui-meˆme, et est re´solue par les observations VLBA avec une tempe´rature de brillance a`
8 GHz TB > 10
9 K. Dans le cas de J1409+5628, les observations VLBA mettent une limite a`
4σ a` la tempe´rature de brillance a` 8 GHz de 2× 105 K, compatible avec les limites donne´es par
Condon (1992) pour les coeurs de formation stellaire. L’e´mission radio et infrarouge lointain de
J1409+5628 sont donc tous deux indicateurs d’une formation stellaire importante.
2.4 Conclusions
Les observations millime´trique et radio pre´sente´es dans ce chapitre permettent de contraindre
fortement la nature de l’e´mission infrarouge lointain de J1409+5628. Premie`rement, la pre´sence
d’un e´norme re´servoir de gaz mole´culaire dense et chaud (6× 1010 M⊙) permet d’alimenter pen-
dant 10 millions d’anne´es une formation stellaire importante, de quelques 1000 M⊙ yr
−1, de´duite
de la luminosite´ infrarouge lointain. De plus, le rapport infrarouge-radio est compatible avec ceux
des galaxies a` flambe´es d’e´toiles. Enfin, les tailles des re´gions CO et radio sont compatibles avec
une structure en disque ou en tore de dimension entre 1 et 5 kpc. La luminosite´ infrarouge
lointain proviendrait alors principalement de re´gions poussie´reuses chauffe´es par la formation
stellaire et non par le noyau actif lui meˆme.
Des observations a` plus haute re´solution spatiale de la re´gion e´mettant en CO sont ne´cessaires
pour contraindre plus fortement la ge´ome´trie de la re´gion de flambe´e stellaire dans J1409+5628
et ainsi sa masse dynamique. De plus l’importance d’une composante de poussie`re chaude, chauf-
fe´e par l’AGN, est inconnue et des observations a` plus courtes longueurs d’onde, notamment dans
l’infrarouge proche et moyen au repos sont indispensables pour quantifier leur contribution a`
l’e´mission infrarouge lointain (voir chap. 2 part. I). Enfin, une structure multiple, comme des
sources doubles, un arc ou un anneau, ne sont pas observe´es dans les cartes d’e´mission radio.
Il n’y a donc aucune contrainte sur une possible amplification gravitationnelle de J1409+5628,
ainsi des observations profondes en optique ou en infrarouge proche sont ne´cessaires pour recher-
cher des preuves d’amplification gravitationnelle qui pourraient confirmer ou infirmer la nature
extreˆme de J1409+5628.
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Abstract. We report the detection of CO emission from the optically luminous, radio-quiet quasar J140955.5+562827 (here-
after J1409+5628), at a redshift zCO = 2.583. We also present VLA continuum maps and VLBA high spatial resolution observa-
tions at 1.4 GHz. Both the CO(3→2) and CO(7→6) emission lines are detected using the IRAM Plateau de Bure interferometer.
The 3→2/7→6 line luminosity ratio is about 1/3, indicating the presence of warm and dense molecular gas with an estimated
mass of 6×1010 M⊙. The infrared-to-CO luminosity ratio LFIR/L′CO(1→0) ≈ 500 L⊙ (K km s−1 pc2)−1, comparable to values found
for other high-z sources where CO line emission is seen. J1409+5628 is detected using the VLA with a 1.4 GHz rest-frame
luminosity density of 4.0 × 1025 W Hz−1. The rest-frame radio to far-infrared ratio, q, has a value of 2.0 which is similar to the
values found in star forming galaxies. At the 30 mas resolution of the VLBA, J1409+5628 is not detected with a 4σ upper limit
to the surface brightness of 0.29 mJy beam−1. This implies a limit to the intrinsic brightness temperature of 2× 105 K at 8 GHz,
typical for nuclear starbursts and more than two orders of magnitude fainter than typical radio-loud active galactic nuclei. Both
the properties of the CO line emission and the radio emission from J1409+5628 are therefore consistent with those expected
for a star forming galaxy. In J1409+5628 young massive stars are the dominant source of dust heating, accounting for most
of the infrared luminosity. The massive reservoir of molecular gas can sustain the star formation rate of a few 1000 M⊙ yr−1
implied by the far-infrared luminosity for about 10 million years.
Key words. galaxies: formation – galaxies: starburst – galaxies: high-redshift – quasars: emission lines – quasars: individual:
J140955.5+562827 – cosmology: observations
1. Introduction
In the recent decade, millimeter and submillimeter deep blank
field surveys (e.g., Ivison et al. 2000; Blain et al. 2002) and
pointed observations (e.g., Omont et al. 2003; Priddey et al.
2003; Bertoldi et al. 2003a) have provided a view of the dust
content of a few hundred galaxies and quasars in the redshift
range 1 < z < 6.4. In these objects, a significant fraction of
the energy generated by star formation is processed by dust
and re-emitted at far-infrared wavelengths. The average space
density of ultraluminous infrared galaxies and quasars at high-z
is found to be thousandfold greater than in the local universe.
Observations at millimeter and submillimeter wavelengths pro-
Send offprint requests to: A. Beelen, e-mail:
Alexandre.Beelen@ias.u-psud.fr
⋆ This paper is based on observations obtained with the IRAM
Plateau de Bure Interferometer. IRAM is funded by Centre National
de la Recherche Scientifique (France), the Max-Planck-Gesellschaft
(Germany), and the Instituto Geografico Nacional (Spain).
vide a direct way to trace the bulk of the star formation in the
early universe.
Pointed submillimeter and millimeter observations of opti-
cally selected quasars or radio galaxies have the advantage over
deep field surveys in providing unique source identification and
redshifts. In particular, targeted observations of optically lumi-
nous quasars have been successful in revealing massive bursts
of star formation in their host galaxies. Although optically lu-
minous quasars, which trace the most massive collapsed struc-
tures to have formed in the early universe, are rare objects
which bear little relation to the objects that make up most of
the far-infrared and submillimeter background, they provide
powerful probes to study the relation between star formation,
massive gas reservoirs, and the growth of super-massive black
holes in the dark ages of the Universe (Fan et al. 2003; Bertoldi
et al. 2003b; Walter et al. 2003).
The study of the redshift range 2 < z < 3 is important
in studying the star formation history in the universe since it
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traces the peak of the space density of the quasar population
(Shaver et al. 1996), and corresponds to the median redshift of
submillimeter galaxies (Chapman et al. 2003). Recent pointed
observations of the 1.2 and 0.85 mm thermal dust continuum
emission of z ≈ 2 optically luminous, radio-quiet quasars re-
veal that 1/3 of these quasars are also luminous in the infrared
with far-infrared luminosities of LFIR ∼ 1013 L⊙ and estimated
dust masses of typically ∼ 108 M⊙ (Omont et al. 2003; Priddey
et al. 2003).
The optically very bright (MB = −28.4), radio-quiet quasar
J1409+5628 is by far the strongest mm source in the Omont
et al. (2003) survey. With an estimated far-infrared luminosity
of 4×1013 L⊙, J1409+5628 ranges amongst the most luminous
infrared high-z sources found to date. Under the assumption
that the dust is predominantly heated by massive stars, the in-
ferred star formation rate is several 1000 M⊙ yr−1 (Omont et al.
2003). However, the fraction of infrared luminosity due to dust
heated by star formation and dust directly heated by the Active
Galactic Nuclei (AGN) in J1409+5628 is still an open issue, as
is the case for almost all of the high-z quasars studied to date.
Both the large masses of dust and the high star formation rate
indicate that J1409+5628 should have a copious reservoir of
molecular gas to sustain the formation of a few 1000 M⊙ per
year over its dynamical time.
In high-z sources, the search for molecular gas is best done
by using the redshifted rotational lines of CO. The molecular
gas in star-forming galaxies is warm and dense enough to excite
the higher CO rotational levels (J > 3) which are shifted into
the millimeter windows for redshifts greater than 2. However,
a good determination of the redshift of the target object, either
from optical or near-infrared spectroscopy, is a prerequisite for
a detection because the bandwidths of the current heterodyne
receivers are still relatively narrow. For example, at the Plateau
de Bure Interferometer, the available instantaneous bandwitdh
is ∆ν = 580 MHz which corresponds at 96 GHz to a velocity
range of 1810 km s−1or ∆z ∼ 0.02 at z = 2.6.
Despite this current limitation, over the last few years CO
line emission has been detected in 24 far-infrared luminous
high-z quasars, radio and (sub)mm galaxies (Carilli et al. 2004,
and references therein). These observations reveal large reser-
voirs of molecular gas (1011 M⊙), a prerequisite for efficient
star formation, and prompted also the first studies on the prop-
erties of the dense interstellar gas in starburst galaxies in the
early universe (e.g. Barvainis et al. 1997; Solomon et al. 2003;
Bertoldi et al. 2003b). In addition, these observations allow us
to estimate, unhindered by extinction, the dynamical masses
in these systems, which are the key constraining hierarchical
models (see, e.g. Neri et al. 2003).
In this paper, we present a study of the CO emission in
J1409+5628 made with the Plateau de Bure interferome-
ter together with observations of the radio emission carried
out with the Very Large Array and the Very Large Baseline
Array. The data provide strong evidence that the origin of
the infrared luminosity is dominated by the starburst activ-
ity of the host galaxy of the QSO J1409+5628. Throughout
this paper, we adopt the concordance Λ-cosmology with H0 =
71 km s−1 Mpc−1, ΩΛ = 0.73 and Ωm = 0.27 – (Spergel et al.
2003). At z = 2.58, the luminosity distance DL is 21.5 Gpc and
an angular scale of 1′′ corresponds to 8.1 kpc.
2. Observations
2.1. Plateau de Bure Interferometer
Observations were made with the IRAM Plateau de Bure inter-
ferometer in May and June 2002 and from January to March
2003. We used the D and B configurations, as well as non-
standard configurations, with 4 to 6 antennas, resulting in a
good coverage of the uv plane with baselines ranging from
24 to 400 meters. This results in final synthesized beams
of 2.′′44 × 1.′′65 at a position angle of 60◦ at 3.1 mm, and
1.01′′ × 0.55 ′′ with a position angle of 52◦ at 1.3 mm.
The dual frequency set-up was used to search simultane-
ously for the CO(3→2) emission line and dust emission at 3
and 1.3 mm, and subsequently for the CO(7→6) emission line.
During the first series of observations, the 3.1 mm receiver was
tuned to a central frequency of 96.780 GHz, corresponding to
the CO(3→2) line at a redshift of z = 2.5730, close to the
strong Lyman-α absorption line seen at z = 2.5758 in the op-
tical spectrum of J1409+5628 (see Sect. 4.1). The CO(3→2)
line emission was tentatively detected at the low frequency end
of the available bandwidth. In subsequent observations, we re-
tuned the 3.1 mm receivers to 96.505 GHz, corresponding to a
redshift of z = 2.583 and confirmed this tentative detection.
After the first tentative detection of the CO(3→2) emission
line, we retuned the 1.3 mm receivers in the upper sideband to
225.198 GHz corresponding to the redshifted CO(7→6) emis-
sion line, while the lower sideband was tuned to a frequency
3 GHz away (at 225 GHz) to measure the 1.3 mm continuum.
Typical SSB system temperatures were ≈ 150 K and ≈ 400 K
at 3 mm and 1.3 mm respectively.
The data were reduced, calibrated and analyzed using the
IRAM package G. During the data reduction, we flagged
antennas with too low efficiencies or too high system temper-
atures, and discarded data taken during bad atmospheric con-
ditions. The final usable datasets correspond to total on-source
integration times of 52 and 27 h at 3.1 and 1.3 mm, respectively.
After phase and amplitude calibration of each session, we com-
bined the data from the different settings into one single table
at full spectral resolution. The flux calibration was done using
standard calibrators 3C 273, CRL 618 or MWC 349.
2.2. Very Large Array
J1409+5628 was observed with the Very Large Array (VLA)
of the NRAO1 at 1.4 GHz in the A configuration (maximum
baseline of 30 km), with a total bandwidth of 100 MHz and two
polarizations. The total observing time was 2 hours. The en-
tire dataset was self-calibrated using field sources, and standard
phase and amplitude calibration was applied for J1409+5628.
The absolute flux density scale was set with the observations of
3C 286.
1 The National Radio Astronomy Observatory is a facility of the
National Science Foundation operated under cooperative agreement
by Associated Universities, Inc.
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Fig. 1. Left panel: Velocity-integrated map of the CO(3→2) line emission toward J 1409+5628. The contour step is 0.3 mJy/beam, correspond-
ing to 2σ, dashed contours are negative. Right panel : Velocity-integrated map of the CO(7→6) line and 1.3 mm continuum emission toward
J 1409+5628. The contour step is 2 mJy/beam, corresponding to 2σ, dashed contours are negative. In both panels, the cross shows the optical
position of the quasar taken from the 2MASS catalogue. The synthesized beams are shown in the lower left corner of each panel.
The final image was generated using the wide field imaging
and deconvolution capabilities of the NRAO’s Astronomical
Image Processing System (AIPS) task IMAGR. The present
1.4 GHz continuum data achieved a rms noise (σ) of 16 µJy
which corresponds to the theoretical expected noise level. The
Gaussian restoring CLEAN beam full width at half-maximum
(FWHM) is ∼ 1.′′5. A detailed discussion of the VLA data will
be given in Petric et al. (in preparation).
2.3. Very Long Baseline Array
We observed J1409+5628 with the VLBA of the NRAO on the
9th of March and 7th of April, 2003, for a total of 14 hours us-
ing the standard continuum mode at 1.4 GHz (total bandwidth
of 16 MHz in two dual circular polarizations). The calibrator
J1408+5613 was used for phase referencing with a calibration
cycle time of 3.5 minutes. Standard a priori gain calibration
was applied. At 1.4 GHz, the VLBA short spacing limit filters
out all spatial structure larger than about 0.′′15.
A number of test cycles were also included to moni-
tor the coherence of the phase referencing. These tests in-
volved switching between two calibrators (J1408+5613 and
J1419+5423) with a similar angular separation and cycle time
as that used for the target source. Images of the second
calibrator (J1419+5423) were deconvolved using two differ-
ent approaches: by applying the phase and amplitude self-
calibration solutions of the phase reference source J1408+5613
on J1419+5423, and by self calibrating J1419+5423 itself, both
in phase and amplitude. The ratio of the peak surface bright-
ness between the final images of the two approaches gives a
measure of the effect of residual phase errors after phase ref-
erencing (i.e. ’the coherence’ due to phase referencing). At all
times the coherence was found to be better than 95%. Also,
phase referencing as used herein is known to preserve absolute
astrometric positions to better than 0.′′1 (Fomalont 1999).
3. Results
3.1. Molecular gas
The velocity-integrated maps of the CO(3→2) and CO(7→6)
emission lines of J1409+5628 are shown in Fig. 1 and the
corresponding spectra are displayed in Fig. 2. The CO(3→2)
line is detected with high signal-to-noise ratio at a central fre-
quency of 96.504 GHz, corresponding to a redshift zCO =
2.5832 ± 0.0001. At the same redshift, the CO(7→6) emission
line is also detected on top of the 1.3 mm continuum.
Within the astrometric uncertainties, the CO emission and
the 1.3 mm continuum, centered at 14h09m55.s5 + 56◦28′26.′′4
(J2000.0), coincide with the optical position listed in the
2MASS catalogue (Barkhouse & Hall 2001). At the 1.0′′×0.5′′
resolution of our Plateau de Bure observations at 1.3 mm, the
CO(7→6) emission in J1409+5628 is still unresolved, yield-
ing an upper limit to the linear size of the region emitting in
CO of 5 kpc.
We fitted the high signal-to-noise CO(3→2) spectrum with
a gaussian profile where the central frequency (νobs), the full
width half maximum (∆vFWHM), the continuum flux density
(S ν), and the integrated CO emission flux density (ICO) were
kept as free parameters. The peak intensity was derived from
the gaussian fit parameters. The best gaussian fit yields a line
width to the CO(3→2) emission of 311 ± 28 km s−1, sim-
ilar to the widths found in other high-z quasars (e.g., Cox
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Fig. 2.Observed spectra of the CO(3→2)
and CO(7→6) line emission toward
J1409+5628, with velocity resolutions of
58 and 76 km s−1, respectively. The offset
velocity corresponds to central frequencies
of 96.504 and 225.1197 GHz. The error
bars represent the statistical uncertainties
from the fit in the uv-plane. The dashed
lines show the gaussian fits together with
the fit to the continuum with the parameters
listed in Table 1. The dot-dashed line is the
fit to the CO(7→6) line emission leaving
the linewidth as a free parameter
et al. 2002), and a peak intensity of 6 ± 1 mJy. The velocity-
integrated CO(3→2) flux is 2.3± 0.2 Jy km s−1. At the position
of J1409+5628 we obtain from the combined fit a 3σ upper
limit to the continuum flux density at 3.1 mm of S 96.5GHz <
0.5 mJy.
The width and centroid of the gaussian fit to the CO(3→2)
line were adopted for the profile of the lower signal-to-
noise ratio CO(7→6) emission line. The peak intensity of
the CO(7→6) emission is 10 ± 3 mJy, the velocity-integrated
CO(7→6) flux 4.1±1.0 Jy km s−1, and the 1.3 mm continuum is
detected at a flux density of 6± 2 mJy. The CO(7→6) emission
line is detected with a signal-to-noise ratio of 4, as compared
to the ratio of 11 in the case of CO(3→2). The CO(7→6) line
flux is therefore somewhat uncertain, and the precise value de-
pends on how the spectrum is analyzed. For instance, leaving
the line width as a free parameter in the gaussian fitting yields
∆vFWHM = 229±84 km s−1 and a CO(7→6) integrated line flux
of 3.0 ± 1.3 Jy km s−1, i.e. a 2.3 σ result (Fig. 2).
The upper limit of the continuum flux density at 96 GHz
and the continuum flux density at 225 GHz are consistent with
the 250 GHz flux density of S 250 GHz = 10.7± 0.6 mJy (Omont
et al. 2003), for a grey-body spectrum with a dust tempera-
ture of 45 K and a spectral index β = 1.5. The corresponding
far-infrared luminosity is LFIR ≈ 4.3 × 1013 L⊙. The recent de-
tection of J1409+5628 at 350 µm is in agreement with these
conclusions (Beelen et al. in preparation).
3.2. Non-thermal radio emission
Figures 3 and 4 show the VLA and VLBA radio images
of J1409+5628 at 1.4 GHz. The VLA image at 1.′′6 reso-
lution shows an unresolved source with a deconvolved size
< 0.′′5, consistent with the upper limit derived from the CO
measurements. The flux density at 1.4 GHz is S1.4 GHz =
Fig. 3. VLA image of J1409+5628 at 1.4 GHz at a resolution of
1.′′7× 1.′′5 (FWHM), major axis position angle of 5◦. The contours are
a geometric progression in the square root of two, with the first con-
tour level at 0.05 mJy/beam, and the highest one at 128 σ. Negative
contours are dashed.
0.93 ± 0.022 mJy. The radio source position is 14h09m55.s57
+56◦28′26.′′47 (J2000), and coincides within the astrometric
errors (≤ 0.′′2) with the positions of the optical and the CO
emission.
The VLBA image at full resolution (12.5 mas × 6.7 mas,
major axis position angle −9◦; left panel of Fig. 4) has an rms
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Fig. 4. Left panel VLBA 1.4 GHz image at full resolution (12.5mas × 6.7 mas, major axis position angle −9◦). The contours levels are: -0.3,
-0.2, -0.1, 0.1, 0.2, 0.3, 0.4 mJy beam−1. Right panel The VLBA 1.4 GHz image tapered to 34 × 28 mas resolution. The contours are: −0.33,
−0.22, −0.11, 0.11, 0.22, 0.33, 0.44 mJy beam−1. The central position corresponds to 14h09m55.s5739, +56◦28′26.′′475 (J2000).
Table 1. Properties of the CO lines observed toward J1409+5628
Line νobs zCO peak int. ∆vFWHM S ν ICO L′CO LCO
[GHz] [mJy] [km s−1] [mJy] [Jy km s−1] [1010 K km s−1 pc2] [108 L⊙]
CO(3→2) 96.504 2.5832 ± 0.0001 6 ± 1 311 ± 28 < 0.5† 2.3 ± 0.2 8.2 ± 0.6 1.1 ± 0.1
CO(7→6) 225.1197 ⋄ 10 ± 3 ⋄ 6 ± 2 4.1 ± 1.0 2.6 ± 0.7 4.4 ± 1.2
Notes – † 3σ level upper limit. ⋄ Adapting the CO(3→2) parameters (see text)
noise of 46 µJy beam−1. There is no source brighter than 4σ in a
field of 0.′′5 centered on the VLA position. We have also made
tapered images at lower resolution and wider fields. At 34 ×
28 mas resolution the rms noise is 72 µJy beam−1. The tapered
image is shown in the right panel of Fig. 4. We still find no
source brighter than 4σ within 0.′′3 of the field center. Near the
center of the field there is a ’linear’ feature extending about 0.′′1
north-south with a peak surface brightness of 0.27 ± 0.07 mJy
beam−1 at 14h09m55.s572, +56◦28′26.′′39 (J2000). It is possible
that this linear feature corresponds to the J1409+5628 radio
source, but given the low surface brightness, we conclude that
our VLBA observations can only set a 4σ upper limit to the
surface brightness at 30 mas resolution of 0.29 mJy beam−1.
4. Discussion
4.1. The redshift of J1409+5628
The redshift derived from the CO measurements should
correspond to the systemic redshift of the host galaxy of
J1409+5628, since it traces the extended molecular gas asso-
ciated with the quasar and not ionized gas undergoing ener-
getic processes linked with the AGN activity. The derived red-
shift for the molecular gas, zCO = 2.5832 ± 0.0001, is in the
upper part of the redshift range determined from the optical
spectra (Korista et al. 1993; Barlow & Junkkarinen 1994), i.e.
2.550 < z < 2.58. zCO is close to the redshift of the strong Ly-
α absorption (z = 2.5758) seen in the Keck spectrum (Korista
et al. 1993). This absorption line is associated with narrow C 
absorption at 4352 Å, indicating that the corresponding gas
is not part of the Lyman-α forest, but rather part of the host-
galaxy. This is in agreement with the fact that this ionization
state is not associated with the central AGN (see, e.g., Petitjean
et al. 1994) and that its redshift is close to zCO. The (systemic)
velocity corresponding to zCO is redshifted by 1800 km s−1from
the z = 2.5624 high ionization ultraviolet emission lines such
as C  (Korista et al. 1993), a difference which has been found
in many other quasars (Richards et al. 2002).
4.2. Molecular gas emission
The L′CO(7→6) luminosity is about 1/3 of the L
′
CO(3→2) lumi-
nosity (Table 1), a ratio which is comparable within a fac-
tor of 2 to the 7→6/3→2 luminosity ratios measured in the
high-z sources SMM J14011+0252 (0.2, Downes & Solomon
2003), H1413+117, i.e. the Cloverleaf (0.8, Barvainis et al.
1997), and J1148+5251 (0.6, Bertoldi et al. 2003b). As in
the other sources, the detection of CO(7→6) emission in
6 A. Beelen et al.: CO and radio emission in a quasar at redshift 2.58
J1409+5628 indicates the presence of warm and dense molec-
ular gas.
Assuming a constant brightness temperature from
CO(3→2) to CO(1→0) and a conversion factor from L′CO (1→0)
to molecular mass of XCO ≈ 0.8 M⊙ (K km s−1 pc2)−1,
appropriate for ultraluminous galaxies (Downes & Solomon
1998), the CO (3→2) luminosity implies a mass of molecular
gas of M(H2) ≈ 6.6× 1010 M⊙. J1409+5628 appears therefore
to be a system which is rich in molecular gas and comparable
to the other high-z quasars detected in CO.
4.3. Radio continuum emission
Assuming a low frequency spectral index of −0.8, the 1.4 GHz
continuum flux density implies a rest frame luminosity den-
sity at 1.4 GHz of 4.0 × 1025 W Hz−1. Using the far-infrared
luminosity definition of Condon (1992), extrapolated from the
250 GHz flux density of Omont et al. (2003), a dust temper-
ature of 45 K and a spectral index β = 1.5, the radio-to-FIR
ratio is then q = 2.01, where q is defined by Condon (1992). A
tight and linear correlation between radio and far-infrared lu-
minosity has been found in star forming galaxies, with small
scatter over a few orders of magnitude in luminosity (Condon
1992). The most recent consideration of this correlation found
a value of q = 2.3 ± 0.3 for star forming galaxies from the
IRAS 2 Jy sample (Yun et al. 2001). Hence, the value of q
for J1409+5628 falls well within the envelope defined by star
forming galaxies.
Condon et al. (1991) derived an empirical upper limit to the
brightness temperature for nuclear starbursts of order 105 K at
8 GHz, while typical radio loud AGN have brightness temper-
atures two or more orders of magnitude larger than this value.
They also present a possible physical model for this limit in-
volving a mixed non-thermal and thermal radio emitting (and
absorbing) plasma, constrained by the radio-to-FIR correlation
for star forming galaxies. For J1409+5628, we use the observed
surface brightness limit from the VLBA together with the mea-
sured spectral index and redshift to derive a 4σ upper limit to
the intrinsic brightness temperature of 2 × 105 K at 8 GHz typ-
ical of starburst galaxies. This is in contrast with the results
obtained by Momjian et al. (2004) for a sample of three high-
z quasars which were imaged with the VLBA. In these z > 4
quasars, the radio-loud AGN dominates the radio emission on
very compact size, i.e. a few milliarcsec, with intrinsic bright-
ness temperatures in excess of 109 K.
4.4. Starburst activity
Overall, the properties of the CO emission and the radio emis-
sion from J1409+5628 are consistent with those expected for
a star forming galaxy. The radio emission indicates a q value
which is consistent with the radio-to-FIR correlation of star
forming galaxies, and an intrinsic brightness temperature be-
low 2 × 105 K at 8 GHz typical of nuclear starbursts.
The ratio between the far-infrared and CO(1→0) lumi-
nosities of J1409+5628 implied by the present observations,
LFIR/L′CO(1→0) ≈ 500 L⊙ (K km s−1 pc2)−1 or LFIR/LCO(1→0) ≈
1.1 × 107 is at the upper end of the values derived for local ul-
traluminous infrared galaxies by Solomon et al. (1997), and in
agreement with other high-z quasars where CO line emission is
detected (Cox et al. 2002).
Following Omont et al. (2001), the star formation rate
(SFR) in J1409+5628 can be derived from its far-infrared
luminosity, assuming that star formation is the main contri-
bution to the dust heating. Depending on the stellar initial
mass function and the starburst age and duration, the ratio
of SFR to infrared luminosity is in the range 0.8 to 2 ×
10−10 M⊙ yr−1/L⊙, yielding for J1409+5628 a SFR in between
3 and 8 × 103 M⊙ yr−1. The massive reservoir of molecular gas
of 6 × 1010 M⊙ can therefore fuel star formation at the rate im-
plied by the far-infrared luminosity for about 10 million years,
a typical duration for a starburst in local galaxies. The dense
warm molecular gas is thus rapidly consumed unless its mass
only represents a fraction of the total gas available in the host
galaxy of J1409+5628 , perhaps in a halo, like in the case of
M 82 (Walter et al. 2002). Infalling gas could then further sus-
tain the starburst activity in J1409+5628 over longer periods
of time.
Multiple structures such as double source, arc or ring,
which are expected for gravitational lensing, are not detected
in the maps of the non-thermal radio continuum on any scale
from 10’s of mas to a few arcsec. From the radio maps, there
is therefore no evidence for lensing in J1409+5628. No correc-
tion for magnification has therefore been applied in this paper.
Deep optical and/or near-infrared observations would be useful
to further search for evidence of lensing in J1409+5628.
The VLBA observations, which resolve out structures
larger than 0.′′15, indicate that the 1.4 GHz radio continuum
emission should be distributed on scales larger than 1 kpc. On
the other hand, as shown by the CO observations, the molecu-
lar gas is distributed in a region smaller than 5 kpc. If the radio
continuum and CO emission are co-spatial, the present limits
could be compatible with a scenario wherein the starburst ac-
tivity in J1409+5628 is confined within a molecular torus or
disk of size between 1 and 5 kpc. Similar structures with sizes
of typically a few kpc are found in the cases of PSS 2322+1944
(Carilli et al. 2003) and the Cloverleaf (Venturini & Solomon
2003).
Using the limits to the size derived from the CO and ra-
dio observations and assuming that the molecular gas is dis-
tributed in a disk, the dynamical mass is (3 < Mdym <
10) × 1010sin−2i M⊙, where i is the inclination to the line of
sight. This range is comparable to the dynamical masses de-
rived for other high-z quasars and galaxies and to that of local
m∗-galaxies (Genzel et al. 2003). The ratio of molecular to dy-
namical mass is therefore estimated to be (2.4 > MH2/Mdyn >
0.6) sin2 i, indicating that a large fraction of the total mass is in
the form of molecular gas.
5. Conclusions
The millimetre and radio observations described in this pa-
per provide strong evidence that the far-infrared luminosity of
J1409+5628 is related to massive star formation. First, the
huge reservoir of dense and warm molecular gas (6× 1010 M⊙)
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can sustain the star formation rate of a few thousand solar
masses per year implied by the far-infrared luminosity for
about 10 million years. Second, the radio continuum emission
is found to be consistent with the radio/far-IR correlation of
star forming galaxies. The limits on the size of the CO and ra-
dio continuum emitting region suggest that in J1409+5628 star
formation is taking place in an extended region, which could be
a torus or disk-like structure not larger than 5 kpc. Observations
of the CO emission at higher spatial resolution would be use-
ful to further constrain the size of the star-forming region in
J1409+5628 and thereby its dynamical mass.
The submillimeter and radio properties of the z = 2.58
quasar J1409+5628, which are similar to those seen in other
high-z optically luminous quasars, are consistent with a coeval
starburst and AGN. However, the relative importance of the
warm dust heated by the star formation and the dust directly
heated by the AGN is still poorly constrained. Observations at
higher frequencies are needed to analyze the rest-frame near-
to mid-infrared spectral energy distribution of distant quasars
like J1409+5628. Such observations will allow us to derive the
total infrared luminosity of high-z quasars, to estimate the con-
tribution of the hot dust heated by the AGN, to better constrain
the star formation history in their associated host galaxies and,
thereby, to investigate further the coeval growth of stars and
massive black holes and its evolution over cosmic time.
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Le nombre croissant de de´tections de raies du gaz mole´culaire, essentiellement celles de CO,
a` grand de´calage spectral permet de´sormais d’effectuer des e´tudes statistiques comparatives
entre les sources a` grand de´calage spectral et les sources locales. De nombreux auteurs ont ainsi
notamment construit des tables re´sumant les donne´es disponibles sur les sources a` grand de´calage
spectral (Guilloteau et al. 1999; Cox et al. 2002; Combes 2002; Hainline et al. 2004; Greve et al.
2004a), regroupant les informations pertinentes pour leurs e´tudes respectives. Cependant, il
n’existait pas de base de donne´es regroupant l’ensemble des informations sur le gaz mole´culaire
et le continuum dans les objets a` grand de´calage spectral.
Je pre´sente ici le de´veloppement d’une telle base de donne´es regroupant l’ensemble des infor-
mations concernant les observations de raies mole´culaires ou atomiques et de l’e´mission conti-
nuum (sub)millime´trique et radio pour les sources a` grand de´calage spectral. Une telle source
d’information permet de traiter de fac¸on homoge`ne un ensemble de donne´es. Je pre´senterai les
re´sultats d’une e´tude pre´liminaires sur la relation entre la luminosite´ infrarouge lointain et la
luminosite´ CO pour l’ensemble des sources a` grand de´calage spectral.
3.1 Base de donne´es
De´but 2002, le nombre de sources ayant une ou plusieurs de´tections de raies mole´culaires,
essentiellement de la mole´cule CO, s’e´levait a` pre`s d’une vingtaine. Le besoin de centraliser les
informations concernant ces sources est donc rapidement apparu. En effet, de simples tables
ne pouvent plus regrouper de fac¸on simple l’ensemble des donne´es concernant ces objets, en
particulier car le nombre d’informations disponibles par source est tre`s he´te´roge`ne. Le format de
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donne´es eXtensible Markup Language (XML) offre la flexibilite´ ne´cessaire pour ce type de
base de donne´es et a donc e´te´ retenu pour son de´veloppement. Je de´crirai par la suite le format
de´veloppe´ spe´cifiquement pour cette e´tude, puis je pre´senterai quelques exemples d’utilisation
possible a` partir de cette base de donne´es.
3.1.1 Description
Le format XML est un langage de´rive´ du Standard Generalized Markup Language
(SGML) de´crivant des donne´es ou des documents a` l’aide d’un syste`me de balise. Structure´,
le format d’un document XML est de´crit par un document type definition (DTD) – lui
meˆme e´crit en XML. Le DTD de la base de donne´es des sources a` grand de´calage spectral de´crit
donc sa structure, ainsi, elle peut eˆtre de´crite comme un arbre, pre´sente´ par la figure 3.1. Le
nom, le type, la position, les parame`tres observe´s des raies, les diffe´rentes mesures du continuum
observe´es dans le domaine (sub)millime´trique et radio, sont donc re´pertorie´s pour toutes les
sources a` grand de´calage spectral ayant au moins une observation de raie mole´culaire. Quand
cela` est possible on peut y ajouter des informations sur les de´calages spectraux mesure´s avec
d’autre espe`ces que le CO ou HCN. A` l’exception des positions, chaque valeur nume´rique est
associe´e a` son incertitude et son unite´. De plus chaque donne´e est lie´e a` une re´fe´rence, qui
de fac¸on unique peut-eˆtre de´crite par son bibcode, utilise´ par les bases bibliographiques ou de
donne´es Astrophysics Data System (ADS), Set of Identifications, Measurements,
and Bibliography for Astronomical Data (Simbad) ou Nasa/Ipac Extragalatic
Database (NED), ce qui permet rapidement de ve´rifier l’inte´grite´ de la base. Enfin, les entre´es
ne contiennent que des donne´es mesure´es et publie´es et non extrapole´es ou de´duites. Ainsi, les
donne´es forment un ensemble homoge`ne, inde´pendant des mode`les ou de la cosmologie utilise´s.
Avec ce sche´ma, la description d’une source peut eˆtre faite par
<database>
<source name=”J140955.5+562827” type=”QSO”>
<position epoch=”J2000”>
<RA><hr>14</hr><min>09</min><sec>55.56</sec></RA>
<DEC><deg>+56</deg><min>28</min><sec>26.5</sec></DEC>
<reference><bibcode>2001AJ....121.2843B</bibcode> </reference>
<comments>2mass</comments></position>
<line molecule=”CO” transition=”3−2” instrument=”PdB”>
<integrated unit=”Jy km/s”><value>2.33</value><error>0.22</error></integrated>
<peak unit=”mJy”><value>5.9685</value><error>1.0869</error></peak>
<width unit=”km/s”><value>311</value><error>28</error></width>
<redshift><value>2.5832</value><error>0.0001</error></redshift>
<reference><bibcode>2004A&amp;A...423..441B</bibcode></reference></line>
<continuum instrument=”MAMBO”>
<flux unit=”mJy”><value>10.7</value><error>0.6</error></flux>
<frequency unit=”GHz”><value>250</value><error>0</error></frequency>
<reference><bibcode>2003A&amp;A...398..857O</bibcode></reference></continuum>
</source>
</database>
Par la suite, cette base de donne´es a e´te´ e´tendue a` l’ensemble des sources a` grand de´ca-
lage spectral avec un grand nombre de mesures dans les domaines (sub)millime´trique et radio.
Dans ce cas au moins un e´le´ment spectrum est indispensable pour de´crire son de´calage spectral.
Cette approche permet d’utiliser tous les outils de´veloppe´s pour les e´tudes du gaz mole´culaire
a` l’ensemble des sources a` grand de´calage spectral, notamment pour la de´termination de leur
luminosite´ infrarouge lointain. Enfin, la base NED peut-eˆtre utilise´e pour alimenter cette base
de donne´es en convertissant a` la vole´e les pages web de NED en document XML compatible
avec le sche´ma de´crit ci-dessus. Il est e´galement possible de transformer rapidement les tableaux
publie´s dans la litte´rature sous le format de la base de donne´es, ce qui permet un traitement
homoge`ne de tout les e´chantillons e´tudie´s.
3.1.
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database
source+
(name, type)
position∗
(epoch)
RA
hr min sec
DEC
deg min sec
magnification∗ line
+
(molecule, transition, instrument)
integrated peak? width?
wavelength
frequency
redshift
continuum+
(instrument)
flux wavelengthfrequency
spectrum∗
(instrument)
s line redshift
element
(unit)
value error
element
reference
author? year?
journal ; volume ; page ; bibcode?
bibcode
astro-ph
comments?
Fig. 3.1 – Structure de la base de donne´e. +, l’e´le´ments doit apparaitre au moins une fois. ∗, l’e´le´ment peut apparaitre plus d’une fois.
?, l’e´le´ment est facultatif. Les blocs verticaux repre´sentent un choix possible. Chaque e´lement en gras doit inclure les e´le´ments de
l’arbre secondaire pre´sente´ ci-dessus. Chaque e´le´ments en italique doit inclure les e´le´ments value et error comme pre´sente´ dans l’arbre
secondaire. Les attributs des e´lements sont pre´sente´s entre parenthe`ses, a` l’exception de l’e´le´ment redshift.
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3.1.2 Sous-Produits
Le format structure´ de cette base de donne´es permet d’effectuer rapidement des transfor-
mations de son contenu. Il est ainsi possible de ve´rifier l’inte´grite´ de la base de donne´es ou de
ramener toutes les mesures a` un seul syste`me d’unite´, ou enfin de retrouver les informations
bibliographiques de chaque mesure. Un des principaux inte´reˆts du format XML est sa flexibilite´
pour produire diffe´rents produits de sortie. Je pre´sente ici deux possibilite´s de pre´sentation de
cette base de donne´es, puis un exemple simple d’utilisation annexe de la base.
Tableaux & Pages Web
A` partir de la base de donne´es, une table au format LATEX peut eˆtre construite en suivant les
mode`les de´ja` existant qui pre´sentaient ce type de donne´es. Apre`s avoir homoge´ne´ise´ les unite´s et
avoir classe´ les sources suivant un crite`re pre´de´fini, il suffit, pour chaque source, de retrouver un
certain nombre d’informations pre´sentes dans la base de donne´es. La figure 3.2 pre´sente ainsi le
de´calage spectral, les diffe´rentes raies d’e´mission du CO, de´tecte´es ou non de´tecte´s (en italique),
le flux inte´gre´ et la largeur a` mi-hauteur de la raie observe´e a` ∼ 3 mm (en gras dans la liste des
raies observe´es) avec l’incertitude associe´e, la densite´ de flux du continuum observe´ a` ∼ 1.3 mm
et les re´fe´rences associe´es a` ces deux mesures. Dans le cas ou` la raie pre´sente´e a e´te´ mesure´e
plusieurs fois, l’observation a` plus grand rapport signal a` bruit est pre´fe´re´e, il serait e´galement
possible de produire une nouvelle table en ne se´lectionnant que les re´fe´rences des premiers papiers
publiant sur une source donne´e.. Cette table est ge´ne´re´e a` partir de la base de donne´es, et refle`te
donc en permanence son e´tat. De plus, la base bibliographique de la table, au format BibTEX,
est ge´ne´re´e a` partir des informations contenues dans la table, ainsi la liste des re´fe´rences refle`te
directement le contenu de la table.
Cette pre´sentation, sous forme de table LATEX ne pre´sente qu’une partie des informations
pre´sentes dans la base de donne´es. Il est possible de pre´senter ces informations sous forme de
tableaux xHTML, a` l’aide d’une page de style XSLT, qui listent, pour chaque source, l’ensemble
des informations pre´sentes dans la base de donne´es. La figure 3.3 pre´sente une telle repre´senta-
tion, qui permet e´galement de faire des liens sur les bases bibliographiques ADS et astro-ph, ce
qui permet une ve´rification rapide des donne´es contenues par la base de donne´es. A` terme, il est
possible de de´velopper une interface web permettant d’effectuer aise´ment des modifications de
la base de donne´es, qui, pour l’instant, doivent s’effectuer directement dans le fichier XML.
Statistique
A` ce jour, le nombre de sources pre´sentes dans la base est de 36, dont 3 n’ont pas de de´tections
de raie de CO. Il s’agit de 17 quasars, 6 galaxies radio, 11 galaxies (sub)millime´triques, un objet
extreˆmement rouge et une galaxie a` coupure de Lyman. Au total, 73 raies de CO sont re´fe´rence´es,
certaines sont en doublon lorsqu’elles ont e´te´ observe´es plusieurs fois, 212 mesures du continuum
(sub)millime´trique et/ou radio et 33 mesures du de´calage spectral avec d’autres estimateurs que
les raies de CO. Sur ces sources, les premie`res de´tections de raie de CO se sont faites a` l’aide
du Plateau de Bure a` 84%, OVRO a` 13% et BIMA a` 3%.
La figure 3.4 pre´sente la distribution des de´calages spectraux des sources pre´sentes dans la
base de donne´es, et en particulier celle des quasars et des galaxies submillime´triques. On peut
ainsi remarquer que la majorite´ des sources pre´sentes dans la base de donne´es sont de´tecte´es a`
des de´calages spectraux dans l’intervalle 2 < z < 3. De plus, seuls les quasars permettent de
sonder le gaz mole´culaire a` des de´calages spectraux z > 4. La figure 3.5 pre´sente le re´sultat
pre´liminaire d’une telle e´tude pour les quasars et les galaxies submillime´triques pre´sentent dans
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Table 1. Observed properties of z > 1 sources observed in CO
CO emission line ≈ 3 mm ≈ 1 mm Cont.
Source Name z transition flux width λ Sν Ref.
[Jy kms−1] [km s−1] [mm] [mJy]
SMM J02396-0134† 1.06 2 3.30± 0.30 780± 60 [1]
HR10 1.44 2 ( 1 5 ) 1.40 400 1.35 2.13± 0.63 [2,3]
IRAS F10214+4724† 2.29 3 ( 6 ) 4.10± 0.90 230± 30 1.10 24.00 ± 5.00 [4,5]
SMM J16371+4053 2.38 3 1.00± 0.30 830± 130 [1]
SMM J16358+4057 2.39 3 ( 7 ) 2.30± 0.20 840± 110 1.30 2.50± 0.40 [6]
53W002 2.39 3 1.51± 0.20 540± 100 1.30 1.70± 0.40 [7,8]
SMM J16366+4105 2.45 3 1.80± 0.30 870± 80 [1]
SMM J04431+0210† 2.51 3 ( 7 ) 1.40± 0.20 350± 60 1.30 1.10± 0.30 [6]
H1413+117 (The Cloverleaf)† 2.56 3 ( 4 5 7 ) 14.40 ± 2.80 352± 81 1.34 7.50± 0.60 [9,10]
SMM J14011+0252† 2.57 3 ( 7 ) 2.40± 0.30 200± 40 1.35 6.06± 1.46 [11,12]
J140955.5+562827 2.58 3 ( 7 ) 2.33± 0.22 311± 28 1.20 10.70 ± 0.60 [13,14]
MG 0414+0534† 2.64 3 2.40± 0.58 585± 108 1.30 20.70 ± 1.30 [15,16]
LBQS 0018-0220 2.66 3 1.55± 0.26 163± 29 [17]
cB58† 2.73 3 0.37± 0.08 174± 43 1.20 1.06± 0.35 [18,19]
LBQS 1230+1627 2.74 3 0.80± 0.26 1.35 3.33± 0.52 [20]
SMM J02399-0136† 2.81 3 3.10± 0.40 > 1100 1.27 7.00± 1.20 [21]
SMM J04135+10277 2.85 3 5.40± 1.30 < 360 [22]
B3 2327+391 3.09 4 1.30± 0.30 500 1.20 4.80± 1.20 [23]
SMM J22174+0015 3.10 3 0.80± 0.20 780± 100 [1]
MG 0751+2716† 3.20 4 5.96± 0.45 390± 38 1.30 6.70± 1.30 [24,16]
SMM J09431+4700† 3.35 4 ( 9 ) 1.10± 0.10 420± 50 1.30 2.30± 0.40 [6]
SMM J13120+4242 3.41 4 1.70± 0.40 530± 50 [1]
TN J0121+1320 3.52 4 1.20± 0.40 700 1.29 < 2.70 [25]
6C 1909+72 3.53 4 1.62± 0.30 530± 70 1.25 < 3.00 [26]
4C 60.07 3.79 4 2.50± 0.43 > 1000 1.25 4.50± 1.20 [26]
APM 08279+5255† 3.91 4 ( 1 2 9 ) 3.70± 0.50 480± 35 1.40 17.00 ± 0.50 [27]
B1117-1329 3.96 4 < 0.60 450 1.20 4.10± 0.70 [20,28]
PSS 2322+1944† 4.12 4 ( 1 10 2 5 ) 4.21± 0.40 375± 41 1.20 9.60± 0.50 [29,30]
B1144-0723 4.15 5 < 0.55 450 1.20 5.85± 1.03 [20,28]
BR 1335-0415 4.41 5 ( 2 ) 2.80± 0.30 420± 60 1.25 10.30 ± 1.35 [31]
BRI 0952-0115† 4.43 5 0.91± 0.11 230± 30 1.25 2.78± 0.63 [20]
BR 1202-0725 4.70 5 ( 1 2 4 7 ) 2.70± 0.41 220± 73 1.25 10.50 ± 1.50 [32,28]
SDSS J114816.64+525150.3 6.42 6 ( 1 3 7 ) 0.64± 0.12 232± 63 1.20 5.00± 0.60 [33,34]
Notes – † Source known to be lensed. Column 2: the redshift as derived from the CO measurements. Column 3: the upper level
of the observed CO transitions, with the non detections included in italics. Column 4 & 5: CO line flux and width of the CO
transition listed in bold face in column 3.
References – [1] Greve et al. (2004) [2] Andreani et al. (2000) [3] Dey et al. (1999) [4] Solomon et al. (1992) [5] Rowan-Robinson
et al. (1993) [6] Neri et al. (2003) [7] Scoville et al. (1997) [8] Alloin et al. (2000) [9] Wilner et al. (1995) [10] Weiß et al. (2003)
[11] Frayer et al. (1999) [12] Ivison et al. (2000) [13] Beelen et al. (2004) [14] Omont et al. (2003) [15] Barvainis et al. (1998) [16]
Barvainis & Ivison (2002) [17] Isaak et al. (2004) [18] Baker et al. (2004) [19] Baker et al. (2001) [20] Guilloteau et al. (1999)
[21] Genzel et al. (2003) [22] Hainline et al. (2004) [23] De Breuck et al. (2003) [24] Barvainis et al. (2002) [25] de Breuck et al.
(2003) [26] Papadopoulos et al. (2000) [27] Downes et al. (1999) [28] Omont et al. (1996) [29] Cox et al. (2002) [30] Omont et al.
(2001) [31] Guilloteau et al. (1997) [32] Ohta et al. (1996) [33] Bertoldi et al. (2003b) [34] Bertoldi et al. (2003a)
Fig. 3.2 – Tableau LATEX pre´sentant une partie de la base de donne´es des sources a` grand
de´calage spectral ayant au moins une observations de raie de CO.
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Fig. 3.3 – Page xHTML ge´ne´re´e a` partir de la base de donne´es. L’index a` gauche permet de
d’acce´der rapidement a` une source particulie`re. Les codes bibliographiques renvoient directement
sur ADS ou astro-ph.
la base de donne´es. La distribution des largeurs de raies de ces deux types de sources ne pre´sente
pas de diffe´rence majeure. Ceci sugge`re que les masses dynamiques des quasars et des galaxies
submillime´trique a` grand de´calage spectral sont similaires, et partagent problablement les meˆmes
masses de halo. La figure 3.6 pre´sente le nombre de de´tection de sources a` grand de´calage spectral
en fonction du temps. Ce genre de graphique est facilement ge´ne´re´ a` partir de la base de donne´es,
il suffit pour cela de re´cupe´rer, a` partir de la base ADS et pour chaque source, la date de
publication de la premie`re raie de CO de´tecte´e. Il est e´galement possible d’effectuer une e´tude
compare´e de la distribution des largeurs de raies de CO. Il est de meˆme possible d’effectuer des
e´tudes compare´es du de´calage entre de´calage spectral syste´mique, mesure´ avec les raies CO de
et ceux mesure´es en optique avec les espe`ces ionise´es.
3.2 Re´sultats pre´liminaires
La construction d’une telle base de donne´es observationnelles permet en particulier d’effec-
tuer, de fac¸on homoge`ne, des e´tudes compare´es entre les proprie´te´s des sources a` grand de´calage
spectral et les sources locales. Ainsi il est possible d’e´tudier la relation entre la luminosite´ infra-
rouge lointain et la luminosite´ CO, respectivement traceur de la formation stellaire, s’il n’y a peu
ou pas de contribution de l’AGN, et du gaz mole´culaire total. Le rapport de ces deux grandeurs
permet alors d’e´tudier la variation de l’efficacite´ de formation stellaire entre les sources locales
et les sources a` grand de´calage spectral.
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Fig. 3.4 – Distribution des de´calages spec-
traux des sources pre´sentes dans la base de
donne´es, et spe´cifiquement pour les quasars
et les galaxies submillime´triques. La majo-
rite´ des sources de´tecte´es en CO sont dans
l’intervalle 2 < z < 3, tandis que les seules
sources identifie´es a` z > 4 sont des quasars.
Fig. 3.5 – Distribution des largeurs de raies
pour les sources pre´sentes dans la base de
donne´es, et spe´cifiquement pour les qua-
sars et les galaxies submillime´trique. Au-
cune diffe´rence significative n’est trouve´e
entre les quasars et les galaxies submillime´-
trique
Fig. 3.6 – Nombre de sources a` grand de´ca-
lage spectral ayant au moins une de´tection
publie´e d’une raie rotationnelle de CO en
fonction du temps. Ce genre de graphique
peut facilement eˆtre produit et tenu a` jour
a` partir de la base de donne´es. Le plateau
observe´ en 2000 est probablement duˆ aux
conse´quences des accidents intervenus au
Plateau de Bure en 1999.
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3.2.1 Luminosite´s
Ne contenant que des intensite´s inte´gre´es de raie de CO ou des densite´s de flux du continuum
mesure´es, la base de donne´es permet de de´river de fac¸on homoge`ne les quantite´s intrinse`que de
la source, que ce soit la luminosite´ infrarouge lointain ou la luminosite´ CO, dans une cosmologie
commune.
Luminosite´ infrarouge lointain
Nous avons estime´ la luminosite´ infrarouge lointain de chacune des sources, en ajustant un
corps noir modifie´ par une e´missivite´ ∝ νβ, sur l’ensemble des mesures du continum infrarouge
lointain existantes. Lorsque le nombre de mesures de densite´s de flux n’e´tait pas suffisant pour
en de´duire a` la fois l’indice spectral, β, et la tempe´rature, Tdust, des poussie`res, l’indice spectral
de l’e´missivite´ e´tait fixe´ a` β = 1.6. La tempe´rature des poussie`res e´tait e´galement fixe´e a` Tdust =
50 K lorsque le nombre lorsque le nombre de densite´s de flux mesure´es ne permettait pas de
l’ajuster (voir part. I chap. 2). Les incertitudes sur les luminosite´s infrarouge lointain ainsi
de´rive´es ont e´te´ estime´es sans prendre en compte l’incertitude provenant de l’ajustement de
l’indice spectral β, afin de pouvoir comparer les valeurs de´duites d’un ajustement ou` β e´tait fixe´
par le faible nombre de mesure de densite´s de flux et celles de´duites d’ajustements combine´s
β − Tdust.
Afin de comparer les sources a` grand de´calage spectral aux sources locales, nous avons appli-
que´ la meˆme proce´dure aux e´chantillons locaux de galaxies normales ou faiblement en inte´raction
de Solomon & Sage (1988), de galaxies infrarouge lumineuses (Yao et al. 2003a), de galaxies in-
frarouge ultra lumineuses (Solomon et al. 1997) et des quasars du releve´ Palomar-Green (Sanders
et al. 1989; Haas et al. 2003; Evans et al. 2001; Casoli & Loinard 2001; Scoville et al. 2003),
en construisant des bases de donne´es spe´cifiques pour ces e´chantillons, sur la meˆme architecture
que celle des sources a` grand de´calage spectral. Dans le cas de l’e´chantillon de Yao et al. (2003a),
les luminosite´s CO ont e´te´ corrige´es du lobe de leurs observations en inversant la correction a`
la luminosite´ infrarouge lointain applique´e par Yao et al. (2003a). Cette e´tape n’est valide que
si les e´missions CO et infrarouge lointain sont cospatiales.
Luminosite´ CO
Les luminosite´s CO ont e´te´ recalcule´es de fac¸on homoge`ne pour toutes les sources des diffe´-
rents e´chantillons a` partir de la raie de´tecte´e d’ordre le plus faible ayant un flux inte´gre´ avec un
rapport signal a` bruit important. Ainsi,
L′CO =
DL
2
1 + z
c2
2kBν2CO(1→0)
FCO (3.1)
avec FCO l’intensite´ inte´gre´e de la raie de CO en Jy km s
−1. Cette de´finition est inde´pendante de
la transition observe´e avec l’hypothe`se de tempe´rature de brillance constante. Cette hypothe`se
est ve´rife´e pour de nombreuses sources a` grand de´calage spectral pour des transitions de CO
jusqu’a` Jsup = 5. Ainsi, l’ordre Jsup de la raie utilise´e pour estimer la luminosite´ CO e´tait
toujours infe´rieur ou e´gal a` 5.
3.2.2 Efficacite´ de formation stellaire
La figure 3.7 pre´sente la luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ CO
pour l’ensemble des quasars (QSO), galaxies de champ profond ou galaxies (sub)millime´triques
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Fig. 3.7 – Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ CO pour les quasars
pre´sents dans la base de donne´es. Les e´chantillons de galaxies normales, infrarouge lumineuses,
et infrarouge ultra-lumineuses, sont e´galement pre´sente´s, ainsi que certains quasars du releve´
Palomar-Green (voir texte). Le trait plein correspond au rapport LFIR/L
′
CO moyen des sources
avec LFIR < 10
11 L⊙. Le trait pointille´ repre´sente le meilleur ajustement line´aire en log− log
pour l’ensemble des sources. .
Fig. 3.8 – Rapport Luminosite´ infrarouge lointain, luminosite´ CO en fonction de la tempe´rature
des poussie`res pour les meˆme sources. Le trait plein (respectivement tiret pointille´) repre´sente
une loi ∝ Tdust3+1.5 (∝ Tdust3), tandis que les pointille´s re´pre´sente l’ajustement line´aire en
log− log de l’ensemble des donne´es.
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(SMG), radio galaxies (RG), objet extreˆmement rouge (ERG) et galaxie a` coupure de Lyman
(LBG) a` grand de´calage spectral pre´sents dans la base de donne´es, ainsi que pour des e´chantillons
de galaxies normales ou faiblement en inte´raction (Solomon & Sage 1988), de galaxies infrarouge
lumineuses (Yao et al. 2003a), des galaxies infrarouge ultra-lumineuses (Solomon et al. 1997)
et un sous-e´chantillon des quasars du releve´ Palomar-Green (Sanders et al. 1989; Haas et al.
2003; Evans et al. 2001; Casoli & Loinard 2001; Scoville et al. 2003). Le trait plein repre´sente
le rapport moyen LFIR/L
′
CO = 47 ± 40 L⊙ (K km s−1 pc2)−1 pour l’ensemble des sources avec
LFIR < 10
11 L⊙. Il faut noter que la dispersion des e´chantillons locaux est supe´rieure a` celle
de´crite dans leur articles respectifs, car dans ceux-ci, la luminosite´ infrarouge lointain est souvent
estime´e a` l’aide des flux IRAS a` 60 et 100µm, en faisant l’hypothe`se d’une tempe´rature des
poussie`res unique. Dans notre cas, les tempe´ratures de poussie`res de chacune des sources sont
ajuste´es aux donne´es infrarouge lointain, en fixant l’indice spectral des poussie`res a` β = 1.6 le
cas e´chant, augmentant alors la dispersion des luminosite´s infrarouge lointains. On met ainsi
en e´vidence la non line´arite´ de la relation LFIR/L
′
CO discute´e par Solomon et al. (1997), Yao
et al. (2003a) et Gao & Solomon (2004b). Un ajustement line´aire en log− log permet de relier
la luminosite´ infrarouge lointain a` la luminosite´ CO pour l’ensemble des sources, en suivant
logLFIR = (1.46 ± 0.01) logL′CO + (−2.5± 0.1),
l’indice de cette pente montrant clairement que la relation est non line´aire.
L’exce`s de luminosite´ infrarouge lointain a` grande luminosite´ (LFIR > 10
11 L⊙) peut eˆtre
explique´ par une contribution de poussie`res plus chaudes, chauffe´es par l’AGN, dominant l’e´mis-
sion infrarouge proche et moyen, a` la luminosite´ infrarouge lointain. La luminosite´ infrarouge
lointain n’e´tant alors plus un traceur de la formation stellaire, cela pourrait expliquer pourquoi
cette relation n’est pas line´aire. Cette hypothe`se semble cependant invalide´e par la corre´lation
infrarouge-radio suivie par les sources a` grand de´calage spectral (voir part. I chap. 2). En effet,
a` l’exception de sources radio fortes bien identifie´es, l’ensemble des sources suit la corre´lation
infrarouge-radio des sources locales a` flambe´es d’e´toiles, montrant ainsi que l’estimation de la
luminosite´ infrarouge lointain ne peut pas eˆtre significativement contamine´e par une composante
de poussie`re chaude. Cela peut eˆtre e´galement directement montre´ dans quelques cas par des
ajustements directs de la distribution spectrale d’e´nergie par deux composantes de poussie`res
(voir part. I chap. 2). Ainsi, il est probable que l’exce`s, dans infrarouge lointain, des sources
lumineuses infrarouge et des sources a` grand de´calage spectral, peut, alors, eˆtre explique´ par
une efficacite´ de formation stellaire plus importante, que les sources moins lumineuses, ou une
formation stellaire aussi efficace mais d’e´toiles plus massives. De plus, les quasars a` grand de´-
calage spectral semblent avoir de fac¸on syste´matique une efficacite´ de formation stellaire plus
importante que les sources de champ profond, si l’e´mission infrarouge lointain de ces sources
n’est pas contamine´e par des poussie`res plus chaudes chauffe´es directement par l’AGN.
La figure 3.8 pre´sente le rapport LFIR/L
′
CO en fonction de Tdust pour l’ensemble des sources
discute´es pre´ce´demment. Le rapport LFIR/L
′
CO semble inde´pendant d’un possible effet de dis-
tance. Un ajustement line´aire en log− log permet de relier le rapport LFIR/L′CO a` Tdust par
logLFIR/L
′
CO = (4.2 ± 0.3) log Tdust + (−4.8± 0.4),
repre´sente´ par une ligne pointille´e sur la figure 3.8. Ainsi, le rapport LFIR/L
′
CO varie comme
Tdust
4.2±0.3. Le mode`le propose´ par Solomon et al. (1997) pour rendre compte du rapport
LFIR/L
′
CO pre´dit un comportement en
LFIR
L′CO
=
4σ Tdust
4
fv ∆V Tb
∝ Tdust3
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dans le cas d’une e´mission de type corps noir, pre´sente´ sur la figure 3.8 par des tirets-pointille´s.
Dans le cas d’une e´mission de type corps noir modifie´e par une e´missivite´ en νβ, la luminosite´
infrarouge lointain est LFIR ∝ Tdust4+β (voir part. I chap. 1), et LFIR/L′CO ∝ Tdust3+β. L’indice
spectral median des e´chantillons e´tudie´s e´tant de β = 1.5, la de´pendance en tempe´rature du
rapport LFIR/L
′
CO est, pour un corps noir modifie´, ∝ Tdust4.5, compatible avec la valeur l’ajuste-
ment pre´sente´ ci-dessus pre´sente´e par un trait plein sur la figure 3.8. Le niveau de cette relation
reste cependant plus de´licat a` de´terminer puisque la luminosite´ d’un corps noir modifie´ fait in-
tervenir plus de variables que celle d’un corps noir, avec notamment la masse des poussie`res ou
leur coefficient d’absorption.
3.3 Conclusions
La construction d’une base de donne´es regroupant l’ensemble des donne´es concernant les
sources a` grand de´calage spectral, que ce soit sur leurs e´missions continuum infrarouge et radio,
ou sur l’e´mission des raies trac¸ant le gaz mole´culaire permet une e´tude syste´matique et homoge`ne
de leurs proprie´te´s. Ainsi, les premie`res e´tudes montrent que les sources a` grand de´calage spectral
suivent la relation non line´aire e´tablis pour les sources locales entre la luminosite´ infrarouge
lointain et la luminosite´ de la raie CO 1 → 0. Cette relation semble indiquer que les sources
a` grand de´calage spectral sont plus efficaces a` former des e´toiles que les sources locales. Cette
e´tude de l’efficacite´ de formation stellaire est comple´te´e par l’e´tude du gaz dense dans les sources
a` grand de´calage spectral pre´sente´e au chapitre 4.
Une telle base de donne´es permet de´sormais de nombreuses e´tudes. Il devient possible d’e´tu-
dier la diffe´rence entre de´calage spectral syste´mique et celui mesure´ en optique sur des espe`ces
ionise´es : cela permettrait de mieux de´terminer quelles espe`ces peuvent eˆtre utilise´es comme tra-
ceur du de´calage syste´mique de la source. L’ajout de donne´es dans le moyen et proche infrarouge
permettrait d’e´tudier la contribution a` l’infrarouge lointain des poussie`res chauffe´es directement
par le noyau actif : il serait alors plus facile de corriger l’infrarouge lointain d’une possible conta-
mination et en faire un traceur robuste de la formation stellaire. Enfin, le nombre croissant de
de´tections de raies du gaz mole´culaire pourrait permettre une e´tude syste´matique, a` l’aide de
mode`les LVG ou PDR des conditions physiques du milieu interstellaire, raffinant alors notre
connaissance des proprie´te´s physiques des galaxies hoˆtes des sources a` grand de´calage spectral.
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Dans ce chapitre, je de´cris les re´sultats d’observations du milieu interstellaire a` l’aide de
traceurs autre que le monoxyde de carbone dans des sources a` grand de´calage spectral. Tout
d’abord, je pre´senterai les re´sultats d’une e´tude du gaz dense par l’e´mission de la mole´cule HCN
dans 2 quasars et une galaxie a` grands de´calages spectraux. Ce travail a conduit a` la publication
en 2004 d’un article dans la revue ApJ pre´sente´ en fin de chapitre (Carilli et al. 2004). Puis,
je discuterai de la de´tection de la raie de structure fine [Ci] 3P1 → 3P0 dans Pss 2322+1944
a` z = 4.12. Ce travail, publie´ comme lettre dans la revue A&A est pre´sente´ en fin de chapitre
(Pety et al. 2004).
4.1 Gaz dense a` grand de´calage spectral
Les raiesHCN 1→ 0 et 2→ 1 ont e´te´ observe´es dans quatre sources a` grand de´calage spectral
afin de sonder le gaz mole´culaire dense. De part le faible rapport d’abondance, HCN/CO < 10−3,
les e´tudes de l’e´mission de gaz dense dans les sources a` grand de´calage spectral se limitent aux
sources les plus brillantes. Ainsi, les sources se´lectionne´es sont parmi les lumineuses en CO
(1→ 0) (L′CO & 109 K km s−1 pc2) et en infrarouge lointain (LFIR > 1013 L⊙) et ont des de´ca-
lages spectraux qui permettent l’observation de raies de HCN dans les feneˆtres atmosphe´riques.
Parmi ces sources, trois sont des quasars (MG 0751+2716 a` z = 3.2, J1148+5251 a` z = 6.4
et J1409+5628 a` z = 2.6), la dernie`re e´tant une galaxie de champ submillime´trique (Smm
1401+0252 a` z = 2.6).
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4.1.1 Observations et re´sultats
Les observations ont e´te´ effectue´es au VLA en configuration C, avec une ligne de base
maximale de 3 km. Les fre´quences d’observation ont e´te´ de´termine´es a` partir des de´calages
spectraux de´duits des observations CO, et les transitions de HCN a` observer a` partir des
bandes passantes disponibles. Ainsi la transition HCN (1 → 0) a pu eˆtre observe´e pour Smm
1401+0252 et J1409+5628 tandis que la transition 2→ 1 a e´te´ observe´e pourMG 0751+2716
et J1148+5251.
Sur les quatre sources observe´es, seule J1409+5628 a e´te´ de´tecte´e en HCN (1 → 0) a`
22.5 GHz a` 3−4σ. A cette fre´quence, la densite´ de flux du continuum radio de J1409+5628 est
de S22.5GHz = 67± 23 µJy, compatible avec les pre´ce´dentes observations en radio (Beelen et al.
2004; Petric et al. 2004). Apre`s avoir soustrait les composantes propres de l’image continuum
du cube de donne´es de la raie, on peut estimer le flux inte´gre´ de la raie HCN (1 → 0) en
effectuant un ajustement gaussien de son profil. La sensibilite´ des observations ne permet pas
de de´terminer de fac¸on significative la largeur a` mi-hauteur de la raie, ou un possible de´calage
relatif par rapport a` la raie de CO. Exprime´e en luminosite´ HCN, le flux inte´gre´ de la raie est
L′HCN = (6.7 ± 2.2) × 109 K km s−1 pc2. Les observations des trois autres sources n’ont permis
que de fixer des limites supe´rieures a` leurs luminosite´s HCN.
4.1.2 Discussion
Avec les re´sultats de Solomon et al. (2003); Isaak et al. (2004) et Solomon et al. (2004),
ces observations doublent le nombre de sources a` grand de´calage spectral observe´es dans les
transitions de la mole´cule HCN. Des sept sources observe´es en HCN, seules 3 ont e´te´ de´tecte´es.
Il devient donc possible de comparer leurs proprie´te´s avec celles des ULIRGs locaux, par exemple
ceux e´tudie´s par Gao & Solomon (2004b) (GS) et Solomon et al. (1992) (SDR). Une table
synthe´tique est pre´sente´e dans l’article en fin de chapitre.
Luminosite´s
Les luminosite´s HCN de chacun des objets ont e´te´ calcule´es, avec une cosmologie commune, a`
partir des flux inte´gre´s des raies deHCN observe´es. Pour les transitions d’ordre e´leve´, nous avons
fait l’hypothe`se d’une tempe´rature de brillance des raies constante pour estimer la luminosite´
de la raie 1 → 0. Avec cette hypothe`se, le flux inte´gre´ ou la luminosite´ de la raie varie comme
ν2, et L′HCN(J+1→J) = L
′
HCN(1→0).
Les luminosite´s infrarouge lointain de chacun des objets ont e´te´ de´termine´es en inte´grant
l’e´mission d’un corps noir a` la tempe´rature Tdust, modifie´ avec une e´missivite´ ∝ νβ. La tempe´ra-
ture et l’indice spectral de l’e´missivite´ ont e´te´ ajuste´s sur les diffe´rentes mesures de la densite´ de
flux dans le domaine infrarouge lointain de chacune des sources. Lorsque le nombre de mesures
e´tait insuffisant, l’indice spectral β e´tait fixe´ a` 1.6, et, le cas e´che´ant, la tempe´rature e´tait fixe´e
a` Tdust = 50 K (voir part. I chap. 2). Pour les sources des e´chantillons de GS et SDR, les densi-
te´s de flux utilise´es pour de´terminer la luminosite´ infrarouge lointain proviennent du catalogue
IRAS Bright Galaxy (Sanders et al. 2003).
Efficacite´ de formation stellaire
La figure 4.1 (panneau de gauche) pre´sente la luminosite´ infrarouge lointain, LFIR, des sources
de cet e´chantillon en fonction de leur luminosite´ HCN (1 → 0), L′HCN, avec pour comparaison
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Fig. 4.1 – Gauche : Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ HCN (1 → 0)
pour les sources a` grand de´calage spectral (cercle pleins, e´toiles, ou limites supe´rieures a` 3σ,
annote´s) et pour les sources des e´chantillons de Gao & Solomon (2004b) (carre´ vide) et Solomon
et al. (1992) (carre´ plein). Droite : Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´
CO (1 → 0) pour les meˆme sources. Dans les deux figures, les traits continus repre´sentent les
ajustement effectue´s sur les sources locales seulement. Les traits tiret-pointille´s (respectivement
tiret) repre´sentent les relations line´aires pour toutes les sources locales (celles avec LFIR <
1011 L⊙).
Fig. 4.2 – Luminosite´ infrarouge lointain en fonction de la luminosite´ HCN (1→ 0), normalise´es
a` la luminosite´ CO (1 → 0). Les symboles sont similaires a` ceux utilise´s pour la figure 4.1. Le
rapport LFIR/L
′
CO est une mesure de l’efficacite´ de formation stellaire, tandis que L
′
HCN/L
′
CO
est proportionnel a` la fraction de gaz mole´culaire dense.
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les sources pre´sente´es par GS et SDR. La relation entre LFIR et L
′
HCN pour les sources des
e´chantillons de GS et SDR peut s’e´crire
logLFIR = (0.97 ± 0.06) × logLHCN + (3.05 ± 0.47).
L’indice de cette corre´lation, tre`s proche de l’unite´, indique une relation line´aire entre le
taux de formation stellaire trace´ par la luminosite´ infrarouge lointain et la masse de gaz dense
trace´e par la luminosite´ HCN pour les galaxies locales. Au contraire, pour ces meˆmes sources, la
relation entre luminosite´ infrarouge lointain et luminosite´ CO est fortement non line´aire comme
le pre´sente la figure 4.1 droite. Ainsi, pour les sources locales, le taux de formation stellaire
est relie´ au gaz mole´culaire dense, trace´ par HCN plutoˆt qu’au gaz mole´culaire total trace´ par
CO. La dispersion des sources des e´chantillons de GS et SDR est ici plus importante que celle
pre´sente´e dans leurs articles respectifs car la luminosite´ infrarouge lointain est ici calcule´e en
ajustant une tempe´rature a` la distribution spectrale d’e´nergie de chaque source, plutoˆt qu’en
utilisant seulement les flux IRAS a` 60 et 100 µm et une tempe´rature fixe.
Les sources a` grand de´calage spectral suivent bien les tendances pre´sente´es par les sources
locales. Ainsi, la non-line´arite´ de la relation LFIR-L
′
CO est renforce´e aux grandes luminosite´s et les
sources a` grand de´calage spectral sont comprises dans la dispersion de la relation line´aire LFIR-
L′HCN. Il faut noter que les incertitudes sur les luminosite´s infrarouge lointain sont sous-estime´es
car lors des ajustements l’indice spectral est fixe´ pour estimer l’incertitude sur la luminosite´
infrarouge lointain. De plus, dans le cas des quasars, l’utilisation d’un mode`le a` une composante
de poussie`re a tendance a` le´ge`rement sur-estimer Tdust et donc LFIR (voir part. I chap. 2). L’ajout
d’une deuxie`me composante de poussie`re chaude, pre´fe´rentiellement chauffe´e directement par
l’AGN, permet donc de diminuer la tempe´rature des poussie`res dominant l’infrarouge lointain,
et un meilleur accord de la relation LFIR-L
′
HCN pour les sources a` grand de´calage spectral. Si la
corre´lation LFIR-L
′
HCN est suivie par les sources a` grand de´calage spectral, on ne peut donc pas
exclure une contribution de poussie`re chaude dans la luminosite´ infrarouge lointain.
Cependant, la corre´lation LFIR-L1.4GHz, discute´e au chapitre 2 de la partie I, semble montrer
que la composante de poussie`re dominant l’infrarouge lointain est bien chauffe´e par la formation
stellaire et non directement par l’AGN, ce qui semble indiquer que la corre´lation LFIR-L
′
HCN ne
soit pas suivie aux grandes luminosite´s, au moins pour les quasars, dont l’efficacite´ de formation
stellaire serait alors plus importante que les sources locales. Cet effet est encore plus marque´
sur la figure 4.2 qui pre´sente le rapport LFIR/L
′
CO, l’efficacite´ de formation stellaire, en fonction
du rapport L′HCN/L
′
CO, proportionnel a` la fraction de gaz dense. Cette figure est inde´pendante
d’un possible effet de distance ou de taille de la source. Ainsi, les sources a` grand de´calage
spectral semblent suivre la relation de´termine´e pour les sources locales par GS. Cette similitude
est, ici aussi, renforce´e si les luminosite´s infrarouge lointain sont calcule´es en tenant compte,
arbitrairement, de la diffe´rence de tempe´rature entre la composante tie`de et la composante
unique dans l’ajustement des SEDs des sources a` grand de´calage spectral.
Masse de gaz dense
A l’aide de mode`le LVG, GS ont montre´ que pour une tempe´rature cine´tique de 20 − 50 K
et une tempe´rature de brillance de la raie HCN (1 → 0) de Tb > 15 K, le rapport entre la
densite´ de colonne de gaz mole´culaire dense et l’intensite´ inte´gre´e de la raie de HCN (1 → 0)
e´tait de N(H2)/IHCN . 1.3 × 1021 cm−2/(K km s−1) ou que la masse de gaz mole´culaire dense
(n(H2) > 3×104 cm−3) e´tait Mdense(H2) . 15LHCN M⊙/(K km s−1 pc2). On peut ainsi estimer
la masse de gaz mole´culaire dense a` partir de la luminosite´ de la raie HCN (1→ 0). Toutefois,
dans le cas des ULIRGs ou des sources a` grand de´calage spectral, ces estimations peuvent
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conduire a` des sur-estimations car ce rapport varie comme l’inverse de la tempe´rature de brillance
intrinse`que de ces sources qui est plus e´leve´e dans les ULIRGs ou les sources a` grand de´calage
spectral que dans les galaxies normales (Radford et al. 1991). A partir de ces relations, la masse
de gaz dense de J1409+5628 est estime´e a` 5× 1010M⊙.
4.1.3 Conclusions
Les observations du gaz dense via les transitions de HCN mettent en avant la difficulte´ de
de´tecter des mole´cules autres que le monoxyde de carbone dans les sources a` grand de´calage spec-
tral. Sur les 7 sources pour lesquelles de telles observations existent, 3 ont pu eˆtre de´tecte´es. Les
premiers re´sultats de cette e´tude indiquent que les sources a` grand de´calage spectral se placent le
long de la corre´lation suivie par les galaxies ULIRGs locales entre le taux de formation stellaire,
trace´ par la luminosite´ infrarouge lointain, et la masse de gaz mole´culaire dense, trace´ par la
luminosite´ HCN. Ceci est d’autant plus marque´ si on tient compte d’une possible composante
de poussie`re chaude chauffe´e directement par l’AGN qui contribuerait a` l’e´mission infrarouge
lointain. De nouvelles observations sont donc ne´cessaires pour discriminer les diffe´rents effets
rentrant en compte dans cette e´tude, que ce soit des observations de l’e´mission continuum des
sources a` grand de´calage spectral, dans leur domaine infrarouge moyen, pour de´terminer le ni-
veau de contamination de leur e´mission infrarouge lointain par la pre´sence de poussie`res chaudes
chauffe´es directement par le noyau actif, ou de nouvelles observations de l’e´mission du gaz dense
dans d’autres sources a` grand de´calage spectral.
Bien que de´licate avec les instruments actuels, l’observation de mole´cules autre que le mo-
noxyde de carbone pourrait eˆtre effectue´e avec la nouvelles ge´ne´rations d’instruments (sub)millime´triques
et radio, que ce soit avec l’eVLA, l’extension du VLA, plus sensible et avec des bandes pas-
santes plus larges, ou avec ALMA qui apportera un ordre de grandeur supple´mentaire dans
la sensibilite´ des instruments (sub)millime´triques. Il sera alors possible d’e´tudier l’e´mission des
traceurs du gaz dense comme HCN, CS ou HCO+, conjointement avec l’e´mission continuum
de la poussie`re des sources a` grand de´calage spectral, notamment des sources beaucoup moins
lumineuses que celle e´tudie´es jusqu’a` pre´sent, et par conse´quent de contraindre les conditions
physiques et chimiques dans les objets les plus e´loigne´s ainsi que l’e´volution de ces conditions
au cours de l’histoire de l’Univers.
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4.2 Gaz atomique dans Pss 2322+1944
Avec les re´centes de´tections des raies rotationnelles du monoxyde de carbone dans de nom-
breuses sources a` grand de´calage spectral, il est de´sormais possible d’e´tudier les conditions phy-
siques du milieu interstellaire a` des e´poques tre`s recule´es. Il n’existe cependant que peu de sources
ayant de multiples de´tections raies de CO, permettant de contraindre des quantite´s comme la
densite´ ou la masse totale de gaz. La de´tection d’autre espe`ces, atomique ou mole´culaire, per-
mettrait d’affiner l’e´tude du milieu interstellaire dans ces objets, en particulier avec le cyanure
d’hydroge`ne, qui permet de sonder le gaz mole´culaire dense, ou le carbone atomique dont les
raies de structure fine, qui tracent le gaz dense des re´gions de photodissociation entre le milieu
ionise´ et mole´culaire, sont une source de refroidissement importante du milieu interstellaire.
L’e´tude du carbone atomique dans les sources a` grand de´calage spectral a connu ces dernie`res
anne´es un regain d’inte´reˆt. Apre`s la premie`re de´tection de [Ci] (3P1 → 3P0) dans le Cloverleaf
par Barvainis et al. (1997) et la possible de´tection dans le quasar F10214 par Brown & vanden
Bout (1992a), Weiß et al. (2003) ont publie´ la de´tection de la raie (3P2 → 3P1) dans le Cloverleaf
effectue´e avec le PdBI. Dans un papier plus re´cent, Weiss et al. (2004) rapportent la de´tection
de [Ci] dans une galaxie submillime´trique, Smm 14011 a` z = 2.57 ainsi qu’une nouvelle mesure
de [Ci] dans F10214 qui ne confirme pas les intensite´s de Brown & vanden Bout, la raie e´tant
7 fois plus faible. A ce jour, le carbone atomique n’a donc e´te´ de´tecte´ que dans trois sources a`
z ∼ 2.5. Je pre´sente ici le re´sultats d’observations ayant permis la de´tecteion de l’e´mission de la
raie de structure fine [Ci] 3P1 → 3P0 dans le quasar Pss 2322+1944 a` z = 4.12, la de´tection la
plus lointaine a` ce jour.
4.2.1 Observations et re´sultats
Les observations ont e´te´ effectue´es a` l’aide de l’interfe´rome`tre du plateau de Bure entre
juillet 2002 et juin 2004. Le temps d’inte´gration total correspondant aux donne´es retenues pour
cette e´tude est de 34 × 6 hours× antenna. Les observations ont e´te´ mene´es en configuration
compacte (D), avec un lobe synthe´tise´ re´sultant de 6′′.85 × 5′′.09 avec un angle de 73◦. La raie
[Ci] 3P1 → 3P0 de Pss 2322+1944 est bien de´tecte´e (voir fig. 4.3). L’e´mission est non re´solue
(Pss 2322+1944 ayant une taille de l’ordre de 1′′.5 - Carilli et al. (2003)), et centre´e sur la
position optique de la source, centre de phase des observations.
Ce dernier point permet d’extraire le spectre de la partie entie`re de la moyenne de toutes
les visibilite´s, e´vitant ainsi les habituels ajustements dans le plan-uv. La figure 4.3 pre´sente
la raie [Ci] 3P1 → 3P0 de Pss 2322+1944, a` une re´solution de 90 km s−1, ainsi que son
ajustement par un profil gaussien+continuum. Le flux inte´gre´ de la raie est de ICi 3P1→3P0 =
0.81 ± 0.12 Jy km s−1, et sa position n’est pas significativement diffe´rente de celle de la raie de
CO (4 → 3). L’ajustement combine´ de la raie et du continuum permet de de´duire une densite´
de flux a` 91 GHz de S91GHz = 0.31 ± 0.08 mJy.
La de´tection du continuum a` 91 GHz introduit une contrainte forte sur l’indice spectral des
poussie`res et permet de de´terminer pre´cise´ment la luminosite´ infrarouge lointain dePss 2322+1944.
Ainsi, un ajustement de sa SED infrarouge lointain me`ne a` une de´termination simultane´e de la
tempe´rature des poussie`res de Tdust = 43 ± 5 K et de l’indice spectral β = 1.6 ± 0.2, ce qui
permet d’estimer sa luminosite´ infrarouge lointain a` LFIR = 9 ± 2 1012m−1 L⊙, ou` le facteur
d’amplification m = 3.5 (Carilli et al. 2003). L’incertitude sur LFIR prend ici en compte les
incertitudes sur Tdust et β.
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Fig. 4.3 – Raie de [Ci] 3P1 → 3P0 ob-
serve´e dans Pss 2322+1944. L’ajustement
par une gaussienne+continuum est pre´sente´
en surimpression. La fre´quence de re´fe´rence
est de 96.127 GHz. Pour comparaison, le
spectre de CO 3 → 2 de Pss 2322+1944
est e´galement pre´sente´.
4.2.2 Discussion
Ces observations permettent de de´terminer la masse de carbone neutre, d’estimer l’abondance
relative du carbone neutre a` l’hydroge`ne, et d’e´valuer les contributions relatives des raies de [Ci],
[Cii], CO, et de la poussie`re dans les processus de refroidissement du milieu interstellaire dans
la galaxie hoˆte de Pss 2322+1944.
Masse de carbone neutre
Dans le cas du carbone neutre, il n’existe que trois e´tats possibles, J = 1, 2, 3, et on peut
supposer qu’ils sont tous a` l’e´quilibre thermique local (ETL) puisque dans la plupart des cas, le
taux de collisions est bien supe´rieur a` la probabilite´ d’Einstein d’e´mission spontane´e, Aul. Dans
ce cas, la fonction de partitions, Q, est simplement donne´e par
Q =
∑
n
gn exp
(−En
kTk
)
, (4.1)
ou` En est l’e´nergie du niveau n, Tk la tempe´rature cine´tique ou, puisque tous les niveaux sont a`
l’ETL, d’excitation du gaz et gn est le poids statistique du niveau n, gn = 2J+1. Ainsi, la fonction
de partition du carbone neutre s’e´crit simplement Q = 1 + 3 exp(−T1/Tk) + 5 exp(−T2/Tk), ou`
T1 = 23.6 K, et T2 = 62.5 K sont les tempe´ratures correspondantes aux deux e´nergies des
transitions de structure fine. On peut e´crire la population totale, ntot, ou encore, la densite´ de
colonne totale du carbone neutre, N[Ci], comme
N[Ci] =
Nn ×Q
gn exp(−En/kTk) , (4.2)
ou` Nn est la densite´ de colonne des atomes au niveau n. En observant, par exemple, la raie
[Ci] (3P1 →3 P0), la tempe´rature du lobe principal, inte´gre´e en vitesse sur la raie,
∫
Tmb dv, est
donne´e par
∫
Tmb dv = hc
3 A10 N1/8π kν
2, ou` ν est la fre´quence centrale de la raie. En utilisant
les e´quations 4.2 et 4.1 , on peut alors exprimer la colonne densite´ de carbone neutre comme
N[Ci] =
8π kν2
hc3 A10
1 + 3 exp(−T1/Tk) + 5 exp(−T2/Tk)
3 exp(−T1/Tk)
∫
Tmb dv. (4.3)
En suivant Solomon et al. (1987), on peut de´finir la luminosite´ d’une raie de [Ci], L′
[Ci],
comme le produit de la tempe´rature de brillance, a` l’ETL Tb = Tex = Tk, et de l’aire de la
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source, πR2 = ΩS D
2, ou` D est la distance a` la source. A partir de l’e´quation 4.3, on obtient
alors une relation entre la masse de carbone neutre et la luminosite´ de la raie
M[Ci] = m[Ci]
8π kν2
hc3 A10
1 + 3 exp(−T1/Tk) + 5 exp(−T2/Tk)
3 exp(−T1/Tk) L
′
[Ci], (4.4)
ou`, m[Ci] est la masse de l’atome de carbone.
La de´tection de la raie de [Ci] 3P1 → 3P0, permet d’estimer la masse de carbone neutre avec
l’hypothe`se que les deux raies du carbone neutre sont optiquement minces (voir chap. 1). Ainsi,
si la tempe´rature cine´tique du carbone neutre est e´quivalente a` la tempe´rature des poussie`res, la
masse de carbone neutre dans Pss 2322+1944 est estime´e a` 1.2× 107 m−1 M⊙. Compare´e a` la
masse de gaz mole´culaire totale de´duite des observations CO, M(H2) = 7.1 × 1010 m−1 M⊙, le
carbone atomique indique une abondance relative de [Ci]/[H2] ∼ 3×10−5, proche de l’abondance
solaire et de l’abondance relative maximum trouve´e dans les nuages galactiques denses (Frerking
et al. 1989).
Refroidissement
Afin d’e´tudier les contributions relatives du monoxyde de carbone ou du carbone neutre au
refroidissement du milieu interstellaire, il est ne´cessaire d’estimer l’e´nergie rayonne´e par chacune
des espe`ces, i.e d’estimer la contribution de toutes leurs transitions. Pour le carbone neutre, seule
la raie [Ci] 3P1 → 3P0 de Pss 2322+1944 a e´te´ observe´e, il faut donc estimer la contribution
de la raie [Ci] 3P2 → 3P1. On peut pour cela utiliser les observations effectue´es sur le Cloverleaf,
ou` un rapport de 2.2 est trouve´ entre ces deux raies (Weiß et al. 2003), et comparable a` celui
estime´ pour les ULIRGs tel M82. La luminosite´ totale du carbone neutre dans Pss 2322+1944
est ainsi estime´e a` L[Ci] = 1.0× 108 m−1 L⊙. Pour le CO il est ne´cessaire de prendre en compte
les raies d’e´mission les plus lumineuses, ainsi en se basant sur les pre´dictions du mode`le LVG
pre´sente´ par Carilli et al. (2002), la luminosite´ totale du CO, jusqu’a` la transition 9 → 8, est
de LCO = 6.9 × 108 m−1 L⊙. Ainsi, le refroidissement duˆ a` CO est pre`s de 7 fois celui du a`
[Ci] pour Pss 2322+1944, a` comparer au rapport de 20 trouve´ dans le Cloverleaf. Ne´anmoins,
la raie de refroidissement principale du gaz reste la raie de [Cii] a` 158 µm (Benford et al., in
prep). A` partir de mode`les de re´gions photo-dissociation, Gerin & Phillips (2000) ont montre´
que le rapport [Ci]/FIR pouvait servir de mesure du champ de radiation UV non ionisant
dans les galaxies. Ainsi, le rapport [Ci]/FIR de 3 × 10−6 pour Pss 2322+1944 indique que
le champ de radiation UV non ionisant re´gnant dans sa galaxie hoˆte doit eˆtre plus de 1000
fois supe´rieur a` celui du voisinage solaire, une valeur comparable aux valeurs trouve´es pour des
galaxies infrarouge locales (Bayet et al. 2004).
4.2.3 Conclusions
La de´tection de la raie de structure fine [Ci] 3P1 → 3P0 dans Pss 2322+1944 permet de
mieux contraindre les conditions physiques du gaz neutre a` un de´calage spectral de z = 4.12. Les
observations indiquent que l’abondance du carbone dans Pss 2322+1944, relative a` la mole´cule
d’hydroge`ne, est semblable a` celui du voisinage solaire. L’aˆge de l’univers e´tant, a` z = 4.12, que
de 1.5 Gyr, l’enrichissement du milieu interstellaire a donc du eˆtre tre`s rapide. Comme pour
les ULIRGs locaux, dans Pss 2322+1944 ou le Cloverleaf, la mole´cule de CO joue, dans le
refroidissement du gaz mole´culaire, un roˆle plus important, par pre`s d’un ordre de grandeur,
que le carbone neutre. Enfin, la connaissance du rapport des luminosite´s Ci/FIR permet de
contraindre le champ de rayonnement UV non ionisant de la galaxie hoˆte de ces objets.
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L’e´tude du carbone neutre a donc permis d’effectuer les premie`res estimations d’abondance
et de comparer les importances relatives de CO, [Ci], [Cii], principales raies de refroidissement.
Dans Pss 2322+1944, les conditions physiques sont similaires a` celles observe´es dans les en-
vironnements de galaxies a` flambe´es d’e´toiles ou d’AGN locaux. Bien qu’encore difficile avec
les instruments actuels , ces e´tudes ouvrent la possibilite´ de sonder plus avant les conditions
physiques et chimiques du milieu interstellaire aux confins de l’Univers. Il est clair qu’elles pren-
dront une ampleur accrue de`s que des instruments plus sensibles existeront, et en particulier
avec ALMA.
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L’observation du gaz mole´culaire dans les galaxies hoˆtes de quasars a` grand de´calage spec-
tral introduit des contraintes nouvelles et fondamentales dans l’e´tude de l’e´volution des galaxies.
C’est en effet a` partir de ces re´servoirs d’hydroge`ne mole´culaire que se forment les e´toiles. L’iden-
tification dans le SDSS de quasars aux e´poques les plus recule´es, a` des de´calages spectraux ou`
l’Univers n’avait qu’un seizie`me de son aˆge actuel, correspondant a` la fin de la re´ionisation cos-
mique, permet d’observer les conditions de formation stellaire dans les objets parmi les plus
massifs forme´s et les plus lointains. Le quasar J1148+5251 a` z = 6.42, le plus lointain connu a`
ce jour, est exceptionnel par sa luminosite´ optique et infrarouge (voir par. I chap. 6). La grande
masse de poussie`re de´duite a` partir de la photome´trie submillime´trique (Mdust ∼ 4 × 108 M⊙)
ainsi que le taux de formation stellaire e´leve´ de 3000 M⊙ yr
−1 sugge`rent que la galaxie hoˆte
de J1148+5251 doit avoir un re´servoir de gaz mole´culaire tre`s massif pour soutenir un tel
taux de formation d’e´toiles. Ce chapitre pre´sente la de´tection du monoxyde de carbone dans
J1148+5251 via trois transitions rotationelles. Ces re´sultats de´montre la pre´sence d’un re´ser-
voir de gaz mole´culaire tre`s massif dans J1148+5251 et permettent de contraindre les conditions
physiques du milieu interstellaire de la galaxie hoˆte de ce quasar lointain.
Les observations ont e´te´ effectue´es avec l’interfe´rome`tre du Plateau de Bure le VLA et le
te´lescope de 100-me`tres de Effelsberg. Les de´tections de CO ont e´te´ faite simultane´ment avec
le VLA et le PdBI. Elles ont amene´ a` deux publications, Bertoldi et al. (2003b), pre´sente´ en
fin de chapitre, et Walter et al. (2003). Ayant participe´ a` la premie`re se´rie d’observations, je me
concentrerai donc sur celle ci par la suite.
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5.1 Observations & re´sultats
Trois transitions de CO de´cale´es dans les feneˆtres millime´trique et radio ont e´te´ recherche´es
simultane´ment au VLA et au PdB dans J1148+5251 a` savoir les transitions 7→6, 6→5 et
3→2. Les trois transitions ont e´te´ de´tecte´es et la figure 5.1 pre´sente les spectres obtenus. La raie
CO (1→0) a e´te´ recherche´e ensuite a` l’aide du te´lescope de 100-me`tre d’Effelsberg, sans succe`s.
5.1.1 CO (7→6) & (6→5)
Les observations des raies d’e´mission CO (7→6) et (6→5) de´cale´es a` 108.724 et 93.206 GHz
ont e´te´ effectue´es a` l’aide de l’interfe´rome`tre du Plateau de Bure, entre mars et mai 2003, avec
6 antennes en configuration compacte (D). Le lobe synthe´tique re´sultant est de 5′′.7 × 4′′.1 a`
3.2 mm. Les donne´es utiles repre´sentent 22h d’inte´gration sur la source pour la raie (7→6), et
14h pour la raie (6→5). Les raies de CO (6→5) et (7→6) sont de´tecte´es a` des niveaux de 10σ
et 7σ, sans tenir compte d’une possible e´mission continuum. L’e´mission au pic est de l’ordre de
2 mJy pour les deux transitions et la largeur de raie est de 300 km/s. Le de´calage spectral moyen
de CO est de z = 6.4190 ± 0.005. Ce de´calage spectral correspond a` celui obtenu a` partir de la
raie Mgii observe´e dans le proche infrarouge (Willott et al. 2003) (zopt = 6.41 ± 0.01) mais est
significativement diffe´rent du de´calage estime´ a` l’aide des raies UV hautement ionise´es qui sont
a` plus de 1000 km s−1 (White et al. 2003).
5.1.2 CO (3→2)
La recherche de l’e´mission de la raie de CO (3→2) de´cale´e a` 46.61 GHz a e´te´ faite a` l’aide
du Very Large Array a` une re´solution spectrale de 50 MHz et en configuration compacte
(D), correspondant a` une re´solution de 1′′.8 × 1′′.5. L’intervalle entier des de´calages spectraux
possibles a` partir des spectres optiques(z = 6.35 − 6.43) a e´te´ explore´. La raie de CO (3→2)
est de´tecte´e a` 9σ a` z = 6.418 ± 0.004. La limite supe´rieure sur le diame`tre de la source CO est
de´termine´e a` 1.5′′correspondant a` 8 kpc a` z = 6.4. Il est e´galement possible de de´terminer une
limite infe´rieure a` ce diame`tre en se basant sur la diffe´rence entre la tempe´rature de brillance
mesure et la tempe´rature de brillance intrinse`que de la source. Ainsi, Walter et al. (2003) donne
une limite infe´rieure de 1 kpc.
5.1.3 CO (1→0)
L’e´mission de la raie CO (1→0) a e´te´ recherche´e a` l’aide du te´lescope de 100 m d’Effelsberg
entre mars et avril 2003 et repre´sente ∼ 50 h de temps d’inte´gration sur la source. Ces obser-
vations n’ont pas permis une de´tection de la raie CO (1→0) au de´calage spectral des raies de
niveau supe´rieure de´tecte´es avec le Plateau de Bure et le VLA. La limite supe´rieure a` 3σ de
l’intensite´ au pic de la raie est de < 0.36 mJy.
5.2 Discussion
5.2.1 Conditions physiques du gaz mole´culaire
La de´tection de trois raies d’e´mission de CO, et d’une limite supe´rieure pour la transition
1→0, permet de d’estimer les proprie´te´s du gaz mole´culaire et de contraindre les conditions
physiques du milieu interstellaire dans J1148.
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Fig. 5.1 – Spectres CO (7→6),
(6→5) et (3→2) de J1148+5251.
Les ajustements gaussien des
raies sont e´galement pre´sente´s.
Les vitesses de re´fe´rences cor-
respondent au de´calage spectral
moyen CO z<CO> = 6.4190 ±
0.005. L’intervalle rouge corres-
pond au de´calage spectral de´ter-
mine´ a` partir de la raie Mgii
(Willott et al. 2003).
Fig. 5.2 – Flux inte´gre´ des raies de CO,
normalise´ au CO (6→5). Les losanges re-
pre´sentent les mesure de J1148+5251. Les
diffe´rents traits pleins correspondent aux
mode`les LVG avec Tkin = 120 K et n(H2) =
4.5×104 cm−3 avec diffe´rentes profondeurs
optiques maximales. Les tirets repre´sente le
cas optiquement e´pais ou` le flux inte´gre´ va-
rie en ν2. La ligne pointille´e repre´sente la
distribution des flux inte´gre´ de la galaxie a`
flambe´e d’e´toile NGC253.
Tire´ de Bertoldi et al. (2003b)
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Bertoldi et al. (2003a) pre´sente un mode`le Large Velocity Gradient (LVG) de J1148+5251.
Le diagramme d’excitation de CO dans J1148+5251 ainsi que les diffe´rents mode`les LVG sont
pre´sente´s par la figure 5.2. Le rapport e´leve´ des raies de CO (6→5) et (3→2) indique que l’exci-
tation du gaz mole´culaire doit eˆtre grande, alors que l’intensite´ plus faible de la raie CO (7→6)
par rapport a` la transition (6→5) sugge`re une opacite´ assez faible (τ ∼ 3). Bien que la mesure de
trois transitions repre´sente une prouesse observationnelle, ces donne´es restent ne´anmoins insuf-
fisantes pour contraindre pre´cise´ment les conditions physiques du gaz mole´culaire. Les mesures
sont compatibles soit avec des mode`les a` faible opacite´s, ou` la densite´ et la tempe´rature sont
de´ge´ne´re´es en suivant T n1/2 ≈ 2.5×104 Kcm−1.5, soit avec des mode`les a` opacite´ e´leve´e et exci-
tation faible. Les donne´es sont cependant comparables a` l’excitation observe´e dans la galaxie a`
flambe´es stellaires locale NGC 253 (Bradford et al. 2003) pour laquelle de nombreuse donne´es
indiquent une densite´ (n(H2) = 4.5 × 104 cm−3) et une tempe´rature cine´tique Tkin = 120 K
e´leve´es. Si le gaz est en e´quilibre thermique avec la poussie`re, Tdust = 57 ± 3 K, la densite´ de
gaz est alors de n(H2) ∼ 2× 105 cm−3.
5.2.2 Masse de gaz mole´culaire & masse dynamique
En l’absence de contraintes sur l’abondance de CO, la masse d’hydroge`ne mole´culaire est
estime´e a` partir de la luminosite´ en CO (1→0) en adoptant un rapport de conversion entre
L′CO(1→0) et MH2. Comme dans le cas de NGC 253, ou` les niveaux bas semblent peuple´s par
une composante de gaz optiquement e´paisse, il est possible d’estimer la luminosite´ de la raie CO
(1→0) a` partir de celle du niveau (3→2) en faisant l’hypothe`se que l’e´mission est optiquement
e´paisse.
En utilisant un facteur de conversion α = 0.8 M⊙(K km s
−1 pc2)
−1
(voir chap. 1), on peut
de´duire une masse de gaz mole´culaire deM(H2) ≈ 2×1010 M⊙. Si le gaz mole´culaire est distribue´
dans un disque d’inclinaison i et de rayon compris entre 560 et 1400 pc (voir plus haut), la masse
dynamique du syste`me est estime´e a` Mdyn ∼ (2− 6)× 109 sin−2 i M⊙. Des angles d’inclinaisons
importants impliqueraient une masse dynamique proche de la masse estime´e du trou noir central
(3 × 109 M⊙) et 4 a` 10 fois plus petite que la masse de gaz mole´culaire estime´e. Cela pourrait
indiquer une surestimation de cette dernie`re, a` moins que l’angle d’inclinaison du disque soit
faible i ∼ 20− 30◦, ce qui est probable puisque le noyau actif n’est pas obscurci en optique.
Re´cemment, Walter et al. (2004) ont pre´sente´ des observations au VLA a` grande re´solution
spatiale de la raie CO (3→2). A` une re´solution de 0′′.17 × 0′′.13 (≤ 1 kpc a` z = 6.42), ces
observations ont permis de re´soudre J1148+5251 en deux re´gions se´pare´es par 0′′.3. Le flux
inte´gre´ de ces deux composantes repre´sente environ la moitie´ du flux de la raie CO (3-2). Il est
probable que le flux non mesure´ dans ces observations a` haute re´solution spectral provienne d’une
re´gion plus e´tendue. Chacun des pics d’e´mission repre´sente une masse de gaz de ∼ 5× 109 M⊙,
typique d’un ULIRG local. Si le syste`me est gravitationnellement lie´, la masse dynamique du
syste`me peut e´galement eˆtre estime´e dans un rayon de 2.5 kpc a` ∼ 4.5 × 1010 sin−2 i M⊙, ou
∼ 5.5×1010 M⊙ si on corrige de l’inclinaison, estime´e ici a` i ∼ 65◦. De telles masses dynamiques
laissent peu de place pour d’autres composantes que le gaz mole´culaire, et notamment pour une
composante stellaire de ∼ 1012 M⊙ de´duite de la relation MBH−σbulge si celle ci e´tait est valide
au de´calage spectral de z = 6.4.
5.2.3 Gaz ionise´
La de´tection d’un re´servoir de gaz mole´culaire massif et l’intense activite´ de formation stel-
laire dans J1148+5251 ouvre la possibilite´ de cherches d’autres traceurs que CO en particulier
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la raie de structure fine de [Cii] 3P3/2 → 3P1/2, qui, pour z = 6.4, est de´cale´e dans une feneˆtre
atmosphe´rique. [Cii] est la raie la plus intense dans les spectres de nombreuses galaxies (Sta-
cey et al. 1991; Malhotra et al. 1997), y compris la Voie Lacte´e ou` [Cii] repre´sente 0.5% de la
luminosite´ bolome´trique (Bennett et al. 1994). La raie de [Cii] est donc un traceur potentiel im-
portant pour l’e´tude des galaxies et des quasars a` grand de´calage spectral (Petrosian et al. 1969;
Loeb 1993; Stark 1997). Pour un rapport, LCii/LCO(1→0) ∼ 4000 typique pour des galaxies a`
flambe´es stellaire locales (van der Werf 1998), la luminosite´ de [Cii] de J1148+5251 serait de
LCii ∼ 8 × 109 L⊙, ce qui correspond a` une intensite´ de 80 mJy pour une largeur de raie de
∼ 250 km s−1. Des observations effectue´es au 30-m par notre groupe ainsi qu’au JCMT (Bolatto
et al. 2004) n’ont pas permis de de´tecter [Cii] dans J1148+5251 avec une limite supe´rieure a` la
luminosite´ de [Cii] de LCii < 2.6× 109 L⊙. Il apparaˆıt donc que les raies de [Cii] sont difficiles
a` de´tecter dans les objets lumineux en infrarouge, que ce soit localement ou a` grand de´calage
spectral.
5.3 Conclusions
La de´tection d’un re´servoir important de gaz mole´culaire dense et chaud dans J1148+5251
confirme la pre´sence d’une activite´ importante de formation stellaire qui avait e´te´ sugge´re´e
par nos e´tudes pre´ce´dentes du continuum infrarouge lointain. La masse de gaz estime´e permet
d’alimenter la formation stellaire de J1148+5251 sur un temps infe´rieure a` 10 millions d’anne´es.
Cette dure´e est comparable au temps dynamique de la re´gion de formation stellaire, ce qui
implique un e´puisement rapide du gaz, sauf si le syste`me accre´te efficacement du gaz.
De plus, dans le cas de J1148+5251, des observations re´centes tendent a` montrer que le
trou noir se forme avant la formation du bulbe stellaire et que les halos de matie`re noire sont
moins massifs que ce qui est pre´dit a` partir de la relation observe´e localement entre la masse du
trou noir et la masse du bulbe.
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Abstract. We report the detection of high excitation CO emission from the most distant quasar currently known, SDSS
J114816.64+525150.3 (hereafter J1148+5251), at a redshift z = 6.419. The CO (J = 6→5) and (J = 7→6) lines were detected
using the IRAM Plateau de Bure interferometer, showing a width of ≈280 km s−1. An upper flux limit for the CO (J = 1→ 0)
line was obtained from observations with the Effelsberg 100-meter telescope. Assuming no gravitational magnification, we
estimate a molecular gas mass of ≈2 × 1010 M⊙. Using the CO (3→ 2) observations by Walter et al. (2003), a comparison of
the line flux ratios with predictions from a large velocity gradient model suggests that the gas is likely of high excitation, at
densities ∼104.5 cm−3 and a temperature ∼100 K. Since in this case the CO lines appear to have moderate optical depths, the
gas must be extended over a few kpc. The gas mass detected in J1148+5251 can fuel star formation at the rate implied by the
far-infrared luminosity for less than 10 million years, a time comparable to the dynamical time scale of the region. The gas must
therefore be replenished quickly, and metal and dust enrichment must occur fast. The strong dust emission and the massive,
dense gas reservoir at z ∼ 6.4 provide further evidence that vigorous star formation is co-eval with the rapid growth of massive
black holes at these early epochs of the Universe.
Key words. galaxies: formation – galaxies: starburst – galaxies: high-redshift – quasars: emission lines –
quasars: individual: SDSS J1148+5251 – cosmology: observations
1. Introduction
The luminous quasars at redshifts z > 6 found in the Sloan
Digital Sky Survey by Fan et al. (2001, 2003) provide a unique
opportunity to study the formation of massive objects dur-
ing the epoch at which the intergalactic medium was being
reionized by the first luminous sources (Becker et al. 2001;
Kogut et al. 2003; Cen 2003). Studying signatures of star for-
mation in these exceptional objects is also of great interest
to test whether the correlation between the central black hole
mass and the stellar bulge mass observed in local spheroids
(Magorrian et al. 1998; Gebhardt et al. 2000) can be traced to
the early formation stages of quasars and their host galaxies.
J1148+5251, at a redshift of z = 6.42 (Fan et al.
2003), is the most distant quasar known, observed only
≈850 million years after the Big Bang (we adopt H0 =
71 km s−1 Mpc−1, ΩΛ = 0.73 and Ωm = 0.27 – Spergel
et al. 2003). Optical, radio and millimeter observations indicate
Send offprint requests to: F. Bertoldi,
e-mail: bertoldi@mpifr-bonn.mpg.de
⋆ Based on observations obtained with the IRAM Plateau de Bure
Interferometer, and with the Effelsberg 100 m telescope.
that J1148+5251 could be weakly amplified by an intervening
lens (Fan et al. 2003; White et al. 2003; Bertoldi et al. 2003),
but in what follows, we will assume no lens amplification.
J1148+5251 is a very luminous quasar (M1450 = −27.8, Lbol ∼
1014 L⊙) powered by a supermassive (≈3 × 109 M⊙) black hole
radiating close to its Eddington luminosity (Willott et al. 2003).
If the mass of the dark matter halo associated with J1148+5251
is proportional to the black hole mass in a way similar to what is
found in local spheroids (Shields et al. 2003), its mass would be
≈2×1012 M⊙, and J1148+5251 would be among the most mas-
sive collapsed structures to have formed in the early Universe
(e.g., Haiman & Loeb 2001).
The recent detection of thermal dust emission in
J1148+5251 (Bertoldi et al. 2003) implies a far-infrared lu-
minosity of ≈1013 L⊙ and a dust mass of ≈7 × 108 M⊙. If the
dominant heating mechanism is radiation from young stars,
then the star formation rate implied from the FIR luminosity is
∼3000 M⊙ yr−1 which requires vast amounts of molecular gas
to be maintained.
Molecular gas in excess of 1010 M⊙ was detected through
their CO emission in fifteen z > 2 far-infrared ultralu-
minous (LFIR > 1012 L⊙) radio galaxies and quasars (e.g.,
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Fig. 1. J1148+5251 spectra of CO (6→5), (7→6), and their average,
binned to 64, 55, and 55 km s−1, respectively, four times the original
spectral resolution. Zero velocity corresponds to the centroid of the
(6→5) line at 93.204 GHz. Gaussian fits with FWHM = 279 km s−1
are shown as light lines.
Cox et al. 2002). At z > 4, CO emission was detected towards
four quasars (Omont et al. 1996; Ohta et al. 1996; Guilloteau
et al. 1997, 1999; Cox et al. 2002). The CO emission was re-
solved in BR 1202−0725 (Carilli et al. 2002) at z = 4.69,
the highest redshift CO detected so far, and PSS 2322+1944
at z = 4.12 (Carilli et al. 2003). The extended nature of the
CO provides the most direct evidence for active star formation
in the host galaxies of distant quasars, and indicates that black
hole accretion and star-formation are closely related.
To explore the growth of massive black holes and their as-
sociated stellar populations at the end of the “dark ages”, we
have searched for CO emission toward J1148+5251. We here
report the detection of CO (6→ 5) and (7→ 6) line emission.
In a separate study, Walter et al. (2003) report the discovery of
CO (3→2) emission using the Very Large Array (VLA).
2. Observations
Observations of the CO (7→6) and (6→5) emission lines were
made with the IRAM Plateau de Bure interferometer between
March and May 2003. We used the 6 antenna D configuration
which results in a beam of 5.7′′ × 4.1′′ at 3.2 mm. The 3 mm
receivers were tuned in single sideband and the typical SSB
system temperatures were ≈150 K. The total integration time
was 14 hours for CO (6→5), and 22 hours for CO (7→6). The
spectra are displayed in Fig. 1, and the image of the averaged
data is shown in Fig. 2. Within the astrometric uncertainties
of ±0.′′3, the CO emission coincides with the optical position
given by Fan et al. (2003). At the 5′′ resolution of our Plateau
de Bure observations, the CO emission is unresolved, consis-
tent with the VLA CO (3→ 2) detection, which is unresolved
at 1.′′5 (Walter et al. 2003).
Fig. 2. Velocity-integrated (from −227 to +213 km s−1) map of the
averaged CO (6 → 5) and (7 → 6) emission. Contour steps are
0.34 mJy/beam = 2σ. The cross indicates the optical position.
The CO (6→ 5) and (7→ 6) lines are detected at centroid
frequencies of 93.206 GHz and 108.724 GHz, correspond-
ing to a redshift 6.419 (Table 1). Within the uncertainties this
agrees with the z = 6.41± 0.01 of the Mg λ2799 line (Willott
et al. 2003) (Fig. 1). The CO redshift, which is likely to cor-
respond to the systemic redshift of the quasar, differs signifi-
cantly from the range z = 6.36−6.39 derived from high ion-
ization UV lines (White et al. 2003), which trace high velocity
(≥1000 km s−1), blue-shifted gas related to the quasar activity.
No continuum emission was detected in our coadded 3 mm
data, which includes observations at other frequencies, but ex-
cludes the continuum redward of the CO lines; here we no-
ticed the possible presence of weak line emission that we plan
to investigate further through observations later this year. At
the position of J1148+5251 we obtain a continuum flux of
0.09 ± 0.13 mJy. At 43 GHz the continuum remains unde-
tected with −31±57 µJy. These upper limits are consistent with
the measured 250 GHz flux density of 5.0 ± 0.6 mJy (Bertoldi
et al. 2003), if we adopt a grey body spectrum with temperature
>50 K and dust emissivity ∝ν2.
We fit Gaussians to the line spectra within ±300 km s−1
of the centroid, with no baseline subtraction. The best fit line
widths of the three spectra shown in Fig. 1 range between 280
and 320 km s−1, similar to the widths found in other high red-
shift quasars (e.g., Cox et al. 2002). The width and centroid of
the best Gaussian fit to the (6 → 5) line were adopted for the
Gaussian fit to the lower quality (7 → 6) line to determine its
flux. The CO (6→5) and (7→6) line fluxes are determined at
strong confidence levels of 10σ and 7σ, respectively.
We searched for CO (1→ 0) emission using the Effelsberg
100-meter telescope in March and April 2003 with a 1.9 cm
HEMT receiver (Tsys ∼ 40 K on a T ∗A scale, aperture efficiency
∼40%, beam width 60′′, position switching mode). The inte-
gration time was ∼50 hours, yielding a rms of T ∗A ∼ 0.4 mK
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Table 1. Properties of the CO lines observed toward SDSS J1148+5251.
Line νrest νobs zCO Peak int. ∆vFWHM ICO L′CO LCO
[GHz] [mJy] [km s−1] [Jy km s−1] [1010 K km s−1 pc2] [108 L⊙]
CO (7→6) 806.652 108.725 6.4192 ± 0.0009 2.14 279† 0.64 ± 0.088 1.73 ± 0.24 2.92 ± 0.40
CO (6→5) 691.473 93.204 6.4189 ± 0.0006 2.45 279 0.73 ± 0.076 2.69 ± 0.24 2.86 ± 0.25
CO (3→2) 345.796 46.610 6.419 ± 0.004 0.6 320‡ 0.18 ± 0.02 2.68 ± 0.27 0.35 ± 0.04
CO (1→0) 115.271 15.537 – <0.36 – <0.11† <14.2 <0.070
NOTE.
– For J1148+5251, the apparent CO line luminosity is given by L′CO = 3.2 × 104 ICOν−2obs, the intrinsic line luminosity LCO = 4.2 × 106 ICOνobs,
in the units given above (see Solomon et al. 1997). Upper limits are 3σ.
† Adopting the line width of CO (6→5).
‡ Line width corresponds to the 50 MHz channel width of the VLA 46.6 GHz observations.
Fig. 3. Integrated line flux, ICO, normalized to CO (6→5). Diamonds
show the values for J1148+5251. The dashed line shows line flux
increasing as ν2, which is expected for optically thick conditions.
The solid lines show LVG models with Tkin = 120 K and n(H2) =
4.5× 104 cm−3, with different maximum optical depth in the CO lines.
The dotted line shows the line flux distribution observed for the star-
burst nucleus of NGC 253 (Bradford et al. 2003).
(∼0.4 mJy per 24 km s−1). No CO (1 → 0) emission was de-
tected at the redshift found for the higher CO transitions
(Table 1).
3. Discussion
To constrain the physical conditions of the molecular gas in
J1148+5251 we compared the observed CO line flux ratios
with those predicted by a one-component large velocity gra-
dient (LVG) model (Mao et al. 2000). The line flux ratios are
determined by the gas density, temperature, and the optical
depth in the CO lines, i.e., the column density of CO per ve-
locity interval. The large flux ratio between the (6 → 5) and
(3 → 2) lines implies that the gas has a high excitation. The
lower excitation of the J = 7 level suggests a moderate optical
depth (Fig. 3).
High gas densities are typical of the molecular gas present
in the nuclear regions of nearby starburst galaxies (Solomon &
Downes 1998). The most extreme conditions so far were found
in the starburst nucleus of NGC 253 (Fig. 3), where the CO ex-
citation is similar to that in J1148+5251. Detailed LVG mod-
eling by Bradford et al. (2003) indicate that the CO, 13CO, and
H2 data of NGC 253 are consistent with n(H2) = 4.5×104 cm−3
and T = 120 K, and CO line optical depths τ < 4 (Fig. 3). With
only three line fluxes and one upper limit, we cannot constrain
the physical conditions of the gas in J1148+5251 as tightly: the
data can be fit both with low-opacity models, in which tempera-
ture and density are degenerate, Tn1/2 ≈ 2.5×104 K cm−1.5, and
with high-opacity lower-excitation models. With the high exci-
tation temperatures for the gas in NGC 253 and J1148+5251
the cosmic background temperature (3 K and 20 K, respec-
tively) does not affect the gas excitation notably.
To infer the total molecular mass from the CO emis-
sion in the absence of constraints on the CO abundance, one
typically adopts an empirical conversion factor, α, between
the apparent CO (1 → 0) line luminosity L′CO, and the total
molecular mass, MH2 . However, this conversion may de-
pend on the CO excitation. In nearby starbursts with mod-
erate gas excitation, Downes & Solomon (1998) derive α =
0.8 M⊙ (K km s−1 pc2)−1. The high excitation and moderate line
opacities of our one-component LVG model for J1148+5251
predict a CO (1→0) line flux much lower than that of an opti-
cally thick distribution (Fig. 3). As observed for NGC 253,
it is likely that an optically thick, low-excitation molecu-
lar component adds to the lower J level populations. Given
this uncertainty, and since a value of α for very high exci-
tation conditions is unknown, we do not estimate the mass
on the one component LVG predictions, but extrapolate to
L′CO(1→0) = 2.7 × 1010 K km s−1 pc2, with the assumption of a
constant line brightness temperature (the optically thick case)
from J = 1 to 6. With the quoted conversion factor, we find
MH2 ≈ 2 × 1010 M⊙. We then estimate the gas to dust mass ra-
tio MH2/Mdust ≈ 30, which is similar to the values found for
local ULIRGs and other high redshift quasars (e.g., Guilloteau
et al. 1999; Cox et al. 2002).
The minimum area of the molecular region can be esti-
mated from the ratio of the observed line brightness tempera-
ture (11 mK for CO (6→ 5)) and the intrinsic line brightness,
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which is 23 and 56 K in the LVG models with τ = 4 and 1,
respectively (Fig. 3). With a 5′′ beam the corresponding source
radius (assuming uniform coverage) is 0.1–0.15′′, or 560–
840 pc. Placing 2× 1010 M⊙ in a volume of radius 560 pc gives
an average CO column density 1.2 × 1020 (XCO/10−4) cm−2,
where XCO is the CO abundance relative to H2. If the observed
CO lines have moderate optical depth, τ < 4, the CO column
is <2 × 1019 cm−2, which would either require a low CO abun-
dance, XCO < 2 × 10−5, or a larger volume. Considering the
low gas-to-dust ratio estimated above and the high metalicities
implied by the optical lines (Fan et al. 2003), a CO abundance
much lower than the Galactic ∼10−4 seems unlikely. Rather, a
larger radius of ∼1400 pc for the gas distribution could account
for the moderate CO line opacities.
If the molecular gas forms an inclined disk (angle i rel-
ative to the sky plane) in Keplerian rotation about a spherical
mass, the line width and a minimum source radius between 560
and 1400 pc yield a minimum gravitating (dynamical) mass en-
closed by the disk of (2−6)× 109 sin−2 i M⊙. For large inclina-
tion angles this mass would not be much larger than that of the
black hole, and a factor 4–10 smaller than the gas mass implied
by the line intensities. The latter may have been overestimated
given the approximate nature of our estimate; alternatively, the
CO disk inclination is close to the sky plane, i ∼ 20−30 deg,
which is more likely considering the large dust mass, and the
fact that the AGN is optically unobscured.
The detection of large amounts of dense molecular gas in
J1148+5251 supports the conjecture that the strong far-infrared
luminosity seen from many quasars arises from extended star
forming regions, and is not due to heating from the AGN
(Omont et al. 2001, 2003; Carilli et al. 2001). Although for
J1148+5251 the emission remains spatially unresolved, the
large masses of warm CO are unlikely to be heated by the AGN
at a kpc distance. With the estimated mass of molecular gas of
∼2×1010 M⊙ star formation in J1148+5251 could be sustained
at the rate ∼3000 M⊙ yr−1 implied by the far-infrared luminos-
ity for a short time only, <10 million years. This is compara-
ble to the estimated duty cycle time of quasars (e.g. Wyithe
& Loeb 2003), and to the dynamical time of the star forming
region, which implies a rapid gas depletion unless the system
continues to accrete gas at a high rate. If the replenishing gas
is of low-metalicity, the short depletion time suggests that the
enrichment with heavy elements and dust is rapid, which leaves
only supernovae and winds from the most massive stars as pos-
sible sources.
Our low estimate for the dynamical to luminous mass ratio
excludes the presence of a large stellar mass within the vol-
ume of the CO emission. The duration of star formation at
the present rate could therefore not have been much longer
than 107 yr, unless the starburst does not form many long-
lived, low-mass stars, in which case the star formation rate
would have been overestimated and the depletion time could
be longer.
The dynamical mass is an order of magnitude smaller than
the bulge mass deduced from the correlation between the black
hole mass and the bulge mass (or velocity dispersion) in lo-
cal spheroids (Magorrian et al. 1998). This could be due to
a biased selection of a non-representative, bright quasar, or it
confirms a tendency for the stellar to black hole mass ratio
to decrease at higher redshifts (Rix et al. 2001), possibly due
to self-regulating star formation mechanisms (Wyithe & Loeb
2003).
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Au cours de cette the`se, j’ai pre´sente´ les re´sultats de plusieurs releve´s de l’e´mission infrarouge
lointain de quasars a` grand de´calage spectral couvrant des de´calages spectraux de z ∼ 1 a` z = 6.4.
Dans un premier temps, je me suis inte´resse´ a` la distribution spectrale d’e´nergie d’un e´chantillon
de 6 quasars a` grand de´calage spectral pour lesquels des observations a` 350 µm ont e´te´ effectue´es a`
l’aide de Sharc-ii au CSO a` Hawa¨ı, doublant ainsi le nombre de sources pour lesquelles de telles
observations existent. Cette e´tude a permis de mettre en e´vidence de fac¸on plus syste´matique la
nature de l’e´mission infrarouge lointain de ces quasars, qui est due a` l’e´mission thermique d’une
composante de poussie`re tie`de, de tempe´rature moyenne Tdust ∼ 50 K, dont l’indice spectral
moyen est de β = 1.6. Puis, je de´cris les re´sultats de deux releve´s de quasars optiquement
lumineux et radio faible : le premier concerne un e´chantillon de 35 quasars a` 1.8 < z < 2.8 ayant
des magnitudes bleues absolues −29.5 < MB < −27, le second un e´chantillon de 75 quasars
optiquement plus faible (−28.0 < MB < −24.5) a` des de´calages spectraux de 1.6 < z < 2.5
et 3.6 < z < 4.8. En combinant ces re´sultats avec l’ensemble des releve´s (sub)millime´triques
de quasars optiquement lumineux et radio faible a` grand de´calage spectral, il a e´te´ possible de
mettre en e´vidence un lien entre l’activite´ du trou noir supermassif et celle de formation stellaire
dans les galaxies hoˆtes de ces quasars. Cette relation est ne´anmoins moins prononce´e que celle
observe´e localement entre les proprie´te´s des trous noirs centraux et les bulbes de leur galaxies
hoˆtes. L’origine de cette diffe´rence est encore incertaine et est en cours d’investigation. La partie
consacre´e a` l’e´tude de la poussie`re dans les quasars a` grand de´calage spectral se termine par les
travaux en cours sur l’e´mission infrarouge lointain des quasars les plus distants (z > 5.7) connus
a` ce jour, avec notamment J1148+5251 a` z = 6.42. Pour ce dernier quasar, de nombreuses
donne´es photome´triques existent et permettent d’estimer sa luminosite´ infrarouge lointain a`
3× 1013 L⊙, pour une masse de poussie`re de 5× 108 M⊙. Une telle masse de poussie`res met en
avant le proble`me du processus de leur formation. En effet, l’Univers n’e´tait alors aˆge´ que d’un
milliard d’anne´es, ce qui est insuffisant pour produire de telles quantite´s de poussie`res avec les
processus de formation faisant intervenir des e´toiles e´volue´es. Il est donc ne´cessaire de prendre
en compte d’autres processus de formation de la poussie`re, notamment dans les enveloppes de
supernovae de type II et d’e´toiles super massives. Si le chauffage des poussie`res est domine´ par
l’activite´ formation stellaire, comme semble le montrer la corre´lation infrarouge-radio suivie par
les galaxies a` flambe´e stellaire locales et les quasars a` grand de´calage spectral, il est possible
d’estimer le taux de formation stellaire des galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral.
Pour l’ensemble des sources e´tudie´es dans cette the`se, les taux sont de l’ordre de quelques
∼ 1000 M⊙/yr−1.
De grandes quantite´s de gaz mole´culaire sont ne´cessaires pour alimenter de telles activite´s de
formation stellaire. La seconde partie de ma the`se est consacre´e a` l’e´tude du gaz dense dans les
quasars a` grand de´calage spectral, de´tecte´s principalement a` l’aide des transitions rotationnelles
de la mole´cule CO. J’ai de´taille´ tout d’abord la de´tection des raies CO (3-2) et (7-6) dans le
quasar optiquement lumineux J1409+5628 a` z = 2.58, qui a permis d’estimer la masse de gaz
mole´culaire pre´sente dans sa galaxie hoˆte et de de´terminer pre´cise´ment le de´calage syste´mique
de cette source. J’ai pre´sente´ ensuite une e´tude homoge`ne, comparative et globale de l’e´mission
de CO dans l’ensemble des sources (galaxies submm, quasars, radio galaxies, galaxies a` coupure
de Lyman) a` grand de´calage spectral (z>1), en construisant une base de donne´es regroupant
l’ensemble des informations les concernant. Cette e´tude a permis de montrer que la relation
non line´aire observe´e localement entre la luminosite´ infrarouge lointain et la luminosite´ CO se
poursuit pour les sources a` grand de´calage spectral, plus lumineuses. La luminosite´ infrarouge
lointain pouvant eˆtre relie´e a` l’activite´ de formation stellaire, et la luminosite´ CO a` la masse de
gaz mole´culaire, cette tendance peut eˆtre interpre´te´e comme une augmentation de l’efficacite´ de
formation stellaire avec la luminosite´. J’ai e´galement pre´sente´ deux e´tudes du gaz dense dans les
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quasars a` grand de´calage spectral base´es sur des traceurs autres que le monoxyde de carbone ;
Tout d’abord a` l’aide de la mole´cule HCN, de´tecte´ dans le quasar J1409+5251. Les donne´es
HCN actuellement disponibles pour les sources a` grand-z montrent que la relation locale entre la
luminosite´ infrarouge lointain et la luminosite´ HCN se poursuit aux luminosite´s les plus grandes,
indiquant que le taux de formation stellaire est de´fini par la quantite´ de gaz dense. Ensuite a`
l’aide de l’e´mission du carbone neutre, dont la transition 3P1 →3 P0 a e´te´ de´tecte´e dans le quasar
Pss 2322+1944 a` z = 4.12. Cette de´tection est confronte´e a` des re´sultats dans les quelques
sources a` grand z ou` [Ci] est de´tecte´ et permet de faire un premier bilan des principales raies de
refroidissement, bilan compare´e a` des sources locales. Cette partie, consacre´e au gaz mole´culaire
dans les quasars a` grand de´calage spectral, se termine sur les re´sultats d’une e´tude de l’e´mission
du gaz mole´culaire dans le quasar J1148+5251.
L’observation du continuum thermique des poussie`re dans un nombre croissant de quasars
a` grand-z et dans certains cas du gaz mole´culaire a permis de mieux contraindre les condi-
tions physiques dans les galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral, qui sont parmi
les objets les plus massifs forme´s dans l’Univers. Ces programmes exploratoires ouvrent la voie
a` l’e´tude du milieu interstellaire dans l’environnement extreˆme des premie`res galaxies a` flam-
be´es d’e´toiles. Les anne´es a` venir verront l’aboutissement de nombreux releve´s profonds multi
longueur d’onde (Goods, Cosmos, ...). En particulier, les releve´s effectue´s dans le domaine
infrarouge (Spitzer), submillime´trique (Laboca,Scuba-II) ou radio vont re´sulter en de nou-
veaux catalogues de sources qui permettront des e´tudes plus comple`tes de l’histoire de la forma-
tion stellaire dans l’Univers. D’autres part, de nouveaux grands releve´s optiques et infrarouge
proche sonderont l’Univers a` des e´poques de plus en plus recule´es, remontant peut-eˆtre jusqu’aux
premie`res sources. Les suivis (sub)millime´triques et radio de ces sources nous apporteront des
informations essentielles sur les conditions des premie`res flambe´es de formation stellaire. Ces
champs de recherche connaˆıtront un nouvel essor avec la mise en ope´ration des ge´ne´rations sui-
vantes d’instruments, tels que les satellites Herschel et JWST, et les interfe´rome`tres eVLA
et ALMA. Les gains en re´solution spatiale et en sensibilite´ ainsi que la possibilite´ d’observer
sur une large gamme de fre´quence ouvriront une e`re entie`rement nouvelle dans la cosmologie
observationnelle. Ces nouveaux observatoires permettront de sonder les conditions physiques et
chimiques du milieu interstellaire des galaxies les plus lointaines, sans eˆtre limite´ aux objets
extreˆmes, et de suivre leur e´volution cosmique. Ces progre`s rendront e´galement possible l’e´tude
morphologique et cine´matique des premie`res galaxies, avec en particulier la de´termination des
masses dynamiques de ces syste`mes, testant ainsi directement les pre´dictions des mode`les de
formation des structures.
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En supposant un univers homoge`ne et isotrope, sa ge´ome´trie est de´crite par la me´trique de
Friedmann-Robertson-Walker
ds2 = c2dt2 −R2(t)
{
dr2
1− kr2 + r
2
(
dθ2 + sin2θ dφ2
)}
,
ou` t est le temps propre , R(t) le facteur d’e´chelle, r la coordonne´e comobile radiale et k le
parame`tre de courbure prenant les valeurs discre`tes −1, 0 et 1, correspondant respectivement a`
un univers a` ge´ome´trie hyperbolique, euclidien ou sphe´rique. On peut alors de´finir une distance
effective ou distance propre comme l’inte´grale sur l’e´le´ment de distance, correspondant au temps
de traverse´e des photons d’un point a` un autre c dt
Dpr =
∫ r
0
R(t) dr√
1− kr2 = R(t)f(r).
En comparant la distance propre d’un objets au temps t a` celle au temps t0, on peut montrer
que celle ci change avec le temps, les objets ont donc une vitesse radiale qui suit la loi de Hubble
vr = H(t)Dpr, avec H(t) = R˙(t)/R(t), le parame`tre de Hubble.
A.1 De´calage spectral
La lumie`re provenant des galaxies distantes subis un de´calage de leurs spectres vers le rouge.
Par de´finition ce de´calage spectral z s’exprime comme le rapport entre la diffe´rence de longueur
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d’onde rec¸ue λobs et e´mise λrest, et la longueur d’onde e´mise, soit
z ≡ λobs − λrest
λrest
. (A.1)
Il est possible de relier le de´calage spectral au rapport des facteurs d’e´chelle lors de l’e´mission
et de la re´ception du photon qui se de´place sur une ge´ode´sique ds2 = 0, soit
1 + z =
R(t0)
R(t)
.
Le de´calage spectral observe´ sur la lumie`re provenant des galaxies distantes peut donc eˆtre
explique´e par la diffe´rence de rayon de courbure lors de l’e´mission et la re´ception des photons
e´mis par ces objets, en d’autre terme, puisque ce de´calage est toujours mesure´ vers le rouge, par
l’expansion de l’univers. Nous verrons par la suite que ce de´calage spectral est aussi une mesure
de temps et de distance utilise´ en cosmologie.
A.2 E´quations de Friedmann
A partir des e´quations d’Einstein qui e´tablissent une relation entre la matie`re-e´nergie et la
me´trique, on peut de´river une l’e´quation de Friedmann qui re´git l’e´volution de la courbure de
l’espace dans le temps :
R˙(t)
2
=
1
3
(
8πGρ+ Λc2
)
R(t)2 − kc2,
ou` G est la constante de gravitation universelle, ρ la densite´ moyenne et Λ la constante cos-
mologique. A partir de cette e´quation on peut calculer une densite´ critique pour laquelle la
courbure k = 0, soit ρc = 3H
2/8πG, ce qui permet de de´finir le parame`tre de densite´ cos-
mologique Ω = ρ/ρc, ainsi que ce qui s’apparente a` une densite´ due a` la constante cosmolo-
gique ΩΛ = Λc
2/3H2. Le terme de courbure peut e´galement s’e´crire sous une forme de densite´
Ωk = −kc2/H2R2. L’e´quation de Friedmann s’e´crit alors Ω + ΩΛ + Ωk = 1 ce qui conduit
a` une relation entre le terme de courbure et la densite´ totale Ωt = Ω + ΩΛ. Ainsi, lorsque
Ωt > 1 (resp < 1) alors k = 1 (resp − 1), ou bien lorsque Ωt = 1 alors k = 0, le contenu
de l’univers de´termine ainsi sa ge´ome´trie globale. En re-de´finissant les densite´s au temps actuel
(Ω = Ω(0) et ΩΛ = ΩΛ(0)), l’e´volution du facteur d’e´chelle s’e´crit
H(z)2 = H0
2E(z) = H0
2
[
Ω(1 + z)3 +Ωk(1 + z)
2 +ΩΛ
]
,
= H0
2
[
(1 + z)2(1 + Ωz)− z(2 + z)ΩΛ
]
,
En remarquant que H(z) = R˙/R = z˙/1 + z, on peut exprimer le temps e´coule´ entre le
de´calage spectral z et z = 0,
t(z)− t(0) =
∫ z
0
dt =
∫ z
0
dz
(1 + z)H(z)
,
ce qui permet, par exemple, de calculer l’age de l’univers en posant z =∞. La coordone´e radiale
de la me´trique peut e´galement eˆtre calcule´e par
r(z) =
∫ to
te
c dt
R(t)
=
∫ Ro
Re
c dR
RR˙
=
c
R(t0)
∫ z
0
dz
H(z)
.
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Ωt = 1.02 ± 0.02 ΩΛ = 0.73 ± 0.04
Ω = 0.27 ± 0.04 h = 0.71+0.04−0.03
A.3 Parame`tres Cosmologiques
Le mode`le cosmologique qui, a` l’heure actuelle rends le mieux compte des observations est
de´crit entre autres par les parame`tres suivant :
ou` H0 = 100 h kms
−1Mpc−1. Ces parame`tres ont e´te´ de´termine´s a` partir d’observations de
diffe´rentes natures mais sont principalement de´duites des donne´es sur le fond diffus micro-onde
cosmologique provenant du sattelite wmap (Spergel et al. 2003). Comme on peut le voir, Ωt qui
de´termine la ge´ome´trie globale de l’univers est proche de 1. Nous ferons donc ici l’hyptohe`se que
le parame`tre de courbure de l’univers est nul et donc que f(r) = r. C’est dans ce cadre la` que
nous parlerons par la suite de distance et de temps.
A.4 Distances
En plus de la distance propre introduite pre´ce´demment qui de´termine la distance physique
mesure´e par le temps de traverse´e des photons entre deux de´calages spectraux, il existe d’autre
de´finitions de distance en cosmologie. Nous nous inte´resserons ici qu’a` la distance lumineuse DL
et la distance angulaire DA.
A.4.1 Distance lumineuse
La distance lumineuse est de´finie pour pre´server la loi euclidienne de diminution de la lu-
minosite´ en fonction de la distance soit DL = (L/4πl)
1/2 ou` L est la luminosite´ absolue e´mise
par la source a` la coordone´e comobile r1 au temps t, et l est le flux rec¸u par l’observateur a`
t = t0, r = 0. La source e´met une e´nergie L dt pendant l’interval dt, cette e´nergie est distribue´e
sur une sphe`re de rayon 4π(R(t0)r(t))
2, mais sera rec¸ue pendant un interval de temps dt0 tel
que dt0 = R(t0)/R(t)dt. La densite´ de flux e´tant aussi affecte´ par le de´calage vers le rouge, on
obtient finalement l4π(R(t0)r(t))
2dt0 = Ldt(1+ z)
−1. En utilisant la de´finition de la distance de
luminosite´ on arrive a`
DL =
R(t0)
2
R(t)
r = (1 + z)
c
H0
∫ z
0
dz
E(z)
. (A.2)
A.4.2 Distance diame`tre angulaire
La distance diame`tre angulaire est elle construite afin de pre´server les proprie´te´s de l’espace
euclidien pour la variation angulaire d’un objet en fonction de la distance a` l’observateur. Ainsi
si un objet place´ en r au temps t a un diame`tre propre Dpr et qu’il est observe´ en t = t0, r = 0
avec un angle ∆θ, alors Dpr = R(t)r∆θ. Par de´finition la distance diame`tre angulaire est donc
DA =
Dpr
∆θ
= R(t)r =
1
1 + z
c
H0
∫ z
0
dz
E(z)
= (1 + z)−2DL. (A.3)
A.5 Correction K inverse
L’expansion de l’Univers permet le relier de´calage spectral a` une distance, cependant ce
de´calage, entre la longueur d’onde e´mise par un objet et celle rec¸ue par un observateur, induit
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Fig. A.1 – Gauche : Temps e´coule´ depuis z = 0 en fonction du de´calage spectral. Droite :
Distance lumineuse DL et distance diame`tre angulaire DA en fonction du de´calage spectral
que pour une longueur d’onde d’observation donne´e, on observe un rayonnement qui a e´te´ e´mis a`
des longueurs d’onde diffe´rentes pour des sources a` des de´calages spectraux diffe´rents. Cet effet
doit eˆtre corrige´ par le facteur de correction K qui de´pends de la forme du spectre de l’objet
e´tudie´ et la bande passante du filtre avec lequel on observe.
A.5.1 Correction K
Une source ayant une magnitude absolue MQ dans le filtre au repos R sera observe´e dans le
filtre R avec une magnitude apparente mR. Le facteur de correction K sera alors de´finit par
mR =MQ +DM +KQR,
ou` DM est le module de distance, de´finit par DM = 5 log [DL/10pc]. En de´finissant mR et MQ
comme e´tant l’inte´grale sur la fre´quence de la distribution spectrale d’e´nergie ou de la luminosite´
monochromatique de la source dans les filtres R et Q, normalise´e au syste`me de magnitude de
re´fe´rence, on peut alors e´crire
KQR = −2.5 log

(1 + z)
∫
dνo
νo
Lν((1 + z)νo)R(νo)∫
dνe
νe
Lν(νe)Q(νe)
∫
dνe
νe
gQν (νe)Q(νe)∫
dνo
νo
gRν (νo)R(νo)

,
ou` Lν(ν) est la luminosite´ monochromatique de la source a` la fre´quence ν, R(ν) et Q(ν) sont
les re´ponses des filtres dans les bandes R et Q et gXν est le spectre de re´fe´rence dans la bande X
du syste`me de magnitude utilise´.
A.5.2 correction K inverse
L’effet de correction K n’a pas la meˆme application a` toutes les longueurs d’ondes. En effet,
si on observe dans le domaine millime´trique, le de´calage spectral subit par le rayonnement
des galaxies lointaines compense la diminution de flux due a` l’e´loignement. Si on approxime le
rayonnement infrarouge d’une galaxie Lν par un corps noirs modifie´ avec T = 45 K et β = 1.5,
on peut calculer le flux rec¸us Sν a` une certaine longueurs d’onde en fonction de de´calage spectral
de la source,
νrestLνrest = νobsSνobs4πD
2
L.
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Fig. A.2 – Gauche : Spectre typique d’une galaxie a` flambe´e d’e´toile avec LFIR ≈ 1012M⊙ obser-
ve´e a` diffe´rents de´calages spectraux. Aucune e´volution temporelle n’est applique´e. On peut re-
marquer pour une longueur d’onde donne´e, diffe´rents de´calages spectraux sondent la distribution
spectrale d’e´nergie a` diffe´rentes longeurs d’ondes. Droite : Illustration de l’effet de k-correction
inverse pour diffe´rentes longueurs d’ondes. Le flux d’une galaxie typique a` flambe´e d’e´toile a` une
certaine longueur d’onde observe´e est reporte´ en fonction du de´calage spectral
Si on ne´glige les effets d’e´volution et que l’on prends le meˆme objets a` diffe´rent de´calage
spectral, on peut alors voir sur les figures A.2 que pour les longueurs d’onde millime´trique et
submillime´trique, l’effet d’e´loignement est compense´ par la correction K, c’est la correction K
inverse. Cet effet est tre`s utilise´ dans ces domaines car il permet, en the´orie, d’observer aussi
facilement des objects a` z = 1 qu’a` z = 10.
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Je pre´sente ici quelques notions de transfert radiatif qui permettront de fixer le vocabulaire
utilise´.
Conside´rons un e´le´ment d’aire dA expose´ a` une radiation pendant un temps dt. la quantite´
d’e´nergie E passant par cet e´le´ment doit eˆtre proportionnelle a` dA dt, et on peut l’e´crire E =
F dA dt, le flux d’e´nergie F est alors mesure´ en W m−2. Le flux est une mesure de l’e´nergie porte´e
par l’ensemble des photons passant par une surface donne´e. Une description plus de´taille´e peut
eˆtre faite en s’inte´ressant a` l’e´nergie transporte´e par un ensemble re´duit de photons. L’e´nergie
passant dans un temps dt, par une aire dA, normale a` la direction d’un photon donne´, et
provenant d’un ensemble de directions comprises dans un angle solide dΩ autour de la direction
du photon initial (cf fig B.1) est donne´ par
dE = Iν dA dt dΩ dν, (B.1)
ou` Iν est appele´ intensite´ spe´cifique ou brillance et est exprime´ en W m
−2 sr−1 Hz−1.
rayon
normale
Ωd
dA
Fig. B.1 – De´finition de l’intensite´ spe´cifique
rayon
normale
Ωd
dA
θ
Fig. B.2 – De´finition du flux net
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Si on conside`re maintenant un e´le´ment de surface non perpendiculaire aux rayons incidents,
l’e´le´ment de flux venant de l’angle solide dΩ est alors le produit de l’intensite´ spe´cifique et de
l’angle solide vu par la surface dA (cf fig. B.2), donc re´duit par la quantite´ cos θ
dSν = Iν cos θ dΩ. (B.2)
Le flux net Sν rec¸u par la surface dA est obtenu en inte´grant sur l’ensemble des angles
solides Sν =
∫
Iν cos θ dΩ. Si Iν est un champ de radiation isotopique alors le flux net est ze´ro
car
∫
cos θdΩ = 0. C’est a` dire qu’il y a autant d’e´nergie passant par une face de dA que par
l’autre face. On peut ainsi obtenir le flux total et la brillance totale en inte´grant sur les fre´quences
comme S =
∫
Sν dν en W m
−2 , et I =
∫
Iν dν en W m
−2 sr−1, respectivement. On de´finit
alors la luminosite´ L comme la puissance e´mise par l’ensemble des e´le´ments dA, ou la de´rive´e
par rapport au temps de l’e´nergie e´mise, E = Ldt, on l’obtient en inte´grant le flux sur la surface
de la source L =
∫
SdA de´finie alors en W .
B.2 Cas d’une e´mission isotrope
Conside´rons le cas d’une sphe`re de rayon R et de brillance uniforme B, c’est a` dire que
chaque rayons quittant la sphe`re a la meˆme brillance. En un point P, situe´ a` une distance r de
la sphe`re, la brillance rec¸ue est B si le rayon passe par la sphe`re, ze´ro sinon. On a alors,
S =
∫
I cos θ dΩ = B
∫ 2pi
0
dΦ
∫ θc
0
sin θ cos θ dθ
ou` θc = sin
−1R/r est l’angle auquel le rayon en P est tangent a` la sphe`re. On peut alors e´crire
S = π B sin2θc = π B (R/r)
2 = B A/r2, ou` A est l’aire projete´e de la source suivant la ligne de
vise´e. Dans le cas ou` l’on se place a` la surface de la sphe`re r = R, on a S = π B et L = 4 π2 R2 B.
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Re´sume´
Cette the`se est consacre´e a` l’e´tude de la poussie`re et du gaz dans les quasars a` grand de´-
calage spectral. Les observations submillime´trique, millime´trique et radio pre´sente´es dans ce
travail permettent de sonder les conditions physiques de la formation stellaire au moment ou` les
premie`res structures se forment.
La premie`re partie de cette the`se pre´sente les re´sultats de releve´s dans le continuum infrarouge
lointain et radio de quasars optiquement lumineux et radio faibles a` des de´calages spectraux de
1.9 < z < 6.4. Ces releve´s indiquent la pre´sence de masses importantes (Mdust ∼ 108 M⊙) de
poussie`re a` une tempe´rature moyenne de Tdust ∼ 50 K, y compris pour les sources de´tecte´es a`
z > 6, correspondant a` la fin de la re´ionisation. La relation entre l’e´mission infrarouge et radio
des galaxies locales est ve´rifie´e pour les quasars a` grand z, indiquant que le chauffage dominant
provient des e´toiles massives nouvellement forme´es. Ces e´tudes ont e´galement permis la mise en
e´vidence d’une relation entre l’activite´ du trou noir supermassif et celle de formation stellaire
dans les galaxies hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral. Les taux de formation stellaire
tre`s e´leve´s (∼ 1000 M⊙/yr) indiquent une intense activite´ de flambe´e d’e´toiles dans ces syste`mes
qui, pour eˆtre soutenue, ne´cessite un re´servoir important de gaz mole´culaire.
La seconde partie est consacre´e a` l’e´tude du gaz mole´culaire dans ces syste`mes lointains,
de´tecte´s via les transitions rotationnelles de la mole´cule CO. Les re´sultats concernant le quasar
J1409+5628 a` z = 2.56 sont de´crits en de´tails, ainsi que ceux d’une e´tude globale de l’ensemble
des sources a` grand de´calage spectral de´tecte´es en CO. Les masses de gaz mole´culaire de´tecte´es
sont estime´es en moyenne a` MH2 ∼ 109−10M⊙. Dans quelques cas, la de´tection de plusieurs
transitions de CO permet de contraindre les conditions physiques du gaz mole´culaire ; avec des
tempe´ratures de 60−100 K, et des densite´s de 103−104 cm−3, ces conditions sont comparables a`
celles des galaxies a` flambe´es d’e´toiles locales telles M82 ou Arp220. Enfin, la de´tection de carbone
neutre et de cyanure d’hydroge`ne, qui tracent le gaz atomique et le gaz dense (n(H2) > 10
4 cm−3),
est rapporte´ pour deux quasars a` grand de´calage spectral.
Ces recherches ont permis de mieux contraindre les conditions physiques dans les galaxies
hoˆtes des quasars a` grand de´calage spectral, qui sont parmi les objets les plus massifs forme´s dans
l’Univers. Ces programmes exploratoires, qui ouvrent la voie a` l’e´tude du milieu interstellaire
dans l’environnement extreˆme des premie`res galaxies a` flambe´es d’e´toiles, connaˆıtront leur plein
essor avec la mise en ope´ration des nouvelles ge´ne´rations d’observatoires, tels que le satellite
Herschel et les interfe´rome`tres eVLA et ALMA.
Mots-cle´s:Quasars ; Poussie`res ; Cosmologie ; E´mission infrarouge ; Gaz mole´culaire ; Formation
stellaire ; Re´ionisation ; Galaxies
